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Re´sume´
L’environnement proche des e´toiles jeunes de faible masse rece`le une multitude de
phe´nome`nes physiques lie´s a` la formation des e´toiles. Ce me´moire de the`se pre´sente
un ensemble de travaux the´oriques, expe´rimentaux et observationnels relatifs a` ces
phe´nome`nes. Apre`s une description des proprie´te´s attribue´es aux e´toiles de type
T Tauri, FU Orionis et Ae/Be de Herbig et plus particulie`rement de leurs disques
d’accre´tion, j’aborde l’e´tude de la structure verticale de ces disques, issue du trans-
fert de rayonnement et de l’e´quilibre hydrostatique. La dissipation d’e´nergie provient
du frottement visqueux des particules du disque s’accre´tant sur l’e´toile, ainsi que
de l’absorption du rayonnement stellaire. Il est montre´ que le rayonnement rasant
de l’e´toile sur le disque cre´e une ¡¡ chromosphe`re ¿¿. J’e´tudie par la suite la pos-
sibilite´ de de´tecter directement le milieu circumstellaire (disque, binarite´, plane`tes,
jets,...) graˆce aux techniques a` haute-re´solution angulaire (optique adaptative et in-
terfe´rome´trie). Je pre´sente ensuite un prototype de coronographe a` haute re´solution
spatiale que j’ai conc¸u, mode´lise´, construit et teste´ en vue de telles observations. Je
de´cris finalement les observations de l’environnement du syste`me stellaire jeune Z
Canis Majoris que j’ai re´alise´es a` la limite de la diffraction dans le proche infrarouge
au te´lescope de 3.60 me`tres de l’ESO. Elles montrent que cet objet est compose´
d’une binaire et d’une structure e´tendue en forme de disque, perpendiculaire au jet
connu et e´claire´e non pas par la source centrale mais par le compagnon infrarouge.
SOMMAIRE 7
Abstract
Circumstellar Surroundings of Young Stellar Objects
The close surroundings of young low mass stars holds a multitude of physical
phenomena related to star formation. This thesis presents a set of works on theoreti-
cal, experimental, and observational issues connected with these phenomena. After
a description of the properties of T Tauri, FU Orionis and Ae/Be Herbig stars, with
a particular emphasis on their accretion disks, I study the vertical structure of such
disks which results from the radiative transfer and the hydrostatic equilibrium. The
energy dissipation comes from both the viscous friction of disk particles accreting
onto the star and from the absorption of the stellar radiation. A disk “chromosphe-
re” is shown to result from the grazing stellar radiation. In the following I study the
possibility of detecting directly the circumstellar features (disk, binarity, planets,
jets,...) thanks to the high angular resolution techniques (adaptive optics and inter-
ferometry). I then present the prototype of a coronagraph at high spatial resolution
that I designed, modelized, built and tested for that kind of observations. Finally
I describe the observations of the young stellar system Z Canis Majoris, which I
obtained at the diffraction limit of the 3.6 meter ESO telescope in the near infrared.
This object is shown to be composed of a binary system in addition to an elongated
disk-like structure perpendicular to the known jet and illuminated not by the central
source but by the infrared companion.
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Introduction
Le terme d’objet stellaire jeune a e´te´ pour la premie`re fois e´voque´ par Strom
(1972). Le concept d’objet stellaire jeune est maintenant largement utilise´ pour
de´signer tous les types d’objets stellaires, enfouis ou non, dont le stade d’e´volution
est ante´rieur a` la phase se´quence principale. Cette cate´gorie peut-eˆtre subdivise´e
en plusieurs groupes en fonction de la luminosite´ des objets, de leur masse, de
leur spectre... Elle regroupe ainsi les proto-e´toiles, e´toiles T Tauri, les e´toiles FU
Orionis, les e´toiles Ae/Be de Herbig. Ne sont pas inclues les e´toiles jeunes de masse
importante, car la physique qui gouverne leur e´volution est quelque peu diffe´rente.
Un catalogue de ces objets a e´te´ publie´ par Herbig & Bell (1988), qui regroupe
quelques 742 e´toiles a` raies d’e´mission de la population d’Orion.
1.1 Les e´toiles jeunes de faible masse
1.1.1 Les proto-e´toiles
Cette de´nomination est peut-eˆtre un abus de langage. Ce sont plutoˆt des sources
enfouies qui e´mettent dans l’infrarouge a` cause de l’extinction induite par la poussie`-
re environnante. Le coefficient d’absorption AV peut atteindre des valeurs allant de 1
a` 100 magnitudes. Leurs luminosite´s s’e´talent entre 1 et 105 L¯. Leur localisation au
centre de nuages mole´culaires (Myers 1985) a permis de mieux comprendre leur stade
d’e´volution. Ce sont probablement des coeurs stellaires en phase d’effondrement
(t < 105 ans) enfouis dans leur nuage ge´niteur. Bien que leur e´tude soit rendue
difficile par la pre´sence de poussie`res autour, il semble que ces sources enfouies
soient dans un stade ante´rieur d’e´volution a` celui des e´toiles T Tauri (Wilking et al.
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1989).
1.1.2 Les e´toiles T Tauri
L’e´toile T Tauri a e´te´ de´couverte en 1852 par James Russel Hindt. Elle est
associe´e a` une ne´buleuse (NGC 1555) appele´e ne´buleuse de Hindt, dont la brillance
a souvent varie´e depuis (minimum atteind dans les anne´es 1930). Contrairement a` ce
que l’on pourrait penser, T Tauri n’est absolument pas un arche´type des e´toiles de
type T Tauri. Ce serait meˆme plutoˆt un cas extreˆme. Joy (1945), a` partir de 11 objets
ayant des caracte´ristiques semblables, a de´fini la classe des objets de type T Tauri.
Celle-ci est compose´e d’e´toiles de faible luminosite´, variables irre´gulie`res d’amplitude
de l’ordre de 3 magnitudes, de type spectral compris entre F5 et G5, associe´es a` des
ne´buleuses sombres ou brillantes. Ces e´toiles ont en commun un spectre pre´sentant
des raies d’e´mission similaires a` celles cre´e´es a` l’inte´rieur de la chromosphe`re solaire,
notamment la raie [Hα]. Herbig (1962), pre´fe`re identifier les e´toiles T Tauri par des
crite`res purement spectroscopiques, sachant que les e´toiles ve´rifiant ces proprie´te´s
sont toutes associe´es a` des ne´buleuses et pre´sentent une variabilite´ irre´gulie`re.
L’hypothe`se selon laquelle les e´toiles T Tauri sont des e´toiles jeunes, n’ayant
pas encore atteint la se´quence principale, a e´te´ avance´e en 1947 par Ambartsumian
(1947). En effet le fait qu’elles appartiennent a` des re´gions de formation stellaire
situe´es au sein de ne´buleuses sombres ou brillantes, comportant des e´toiles OB a`
courte dure´e de vie, nous ame`ne a` l’ide´e que les e´toiles T Tauri sont les contreparties
peu massives de ces e´toiles OB. De plus Herbig (1977) a de´montre´ sur un e´chantillon
de 50 e´toiles que les T Tauri ont la meˆme vitesse radiale que celle de leur nuage
associe´, laissant penser qu’elles sont trop jeunes pour avoir eu le temps de s’e´parpiller
hors de leur nuage ge´niteur. La pre´sence importante de la raie en absorption du
lithium, un des quatre crite`res de Herbig, est interpre´te´e comme un signe de jeunesse,
car le lithium est rapidement de´truit lors des re´actions nucle´aires se de´clenchant lors
de l’arrive´e des e´toiles sur la se´quence principale. Zappala (1972) a montre´ que
l’abondance du lithium dans quelques e´toiles T tauri e´tait compatible avec celle du
milieu interstellaire. Finalement la position des e´toiles T Tauri dans le diagramme de
Hertzsprung-Russell compare´e aux chemins e´volutifs calcule´s the´oriquement (Cohen
& Kuhi, 1979) nous permettent d’affirmer que les e´toiles T Tauri sont dans les
premiers stades de l’e´volution stellaire (cf. figure 1.1)
Actuellement les e´toiles qui remplissent les crite`res de Herbig, notamment une
largeur e´quivalente de la raie [Hα] supe´rieure a` 5 A˚, sont de´signe´es sous le nom
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Fig. 1.1 – Localisation des e´toiles T Tauri (CTTS : disques sombres, WTTS :
disques e´vide´s) et des e´toiles Ae/Be de Herbig (triangles sombres) dans le diagramme
de Hertzsprung-Russell. Les lignes pleines correspondent a` des trace´s e´volutifs
d’e´toiles de diffe´rentes masses et la ligne pointille´e repre´sente la se´quence princi-
pale (d’apre`s Bertout 1989).
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d’e´toiles T Tauri classique (CTTS pour Classical T Tauri Stars), tandis qu’une nou-
velle classe d’e´toiles T Tauri ayant une largeur e´quivalente de la raie [Hα] infe´rieure
a` 5 A˚ est appele´e la classe des e´toiles T Tauri a` faible raie d’e´mission (WTTS
pour Weak-line T Tauri Stars). Cette dernie`re classe d’e´toile est reste´e ignore´e dans
les premie`res recherches d’e´toiles T Tauri a` cause de leur faible luminosite´ et la
faible intensite´ de leur raie [Hα]. Ce n’est que lors des recherches mene´es a` courte
longueur d’onde (rayons X), que l’on a de´couvert cette population. Walter et al.
(1988) de´finissent une WTTS comme e´tant une contrepartie optique d’une source
X, pre´sentant des caracte´ristiques compatibles avec le stade pre´-se´quence princi-
pale (forte absorption du lithium et vitesse radiale compatible avec celle des nuages
mole´culaires associe´s).
1.1.3 Les e´toiles FU Orionis
Les e´toiles dite FU Ori sont des objets de type T Tauri qui ont subi une croissance
de leur magnitude de plus de 5 magnitudes aux longueurs d’onde visibles en quelques
mois (Herbig 1966, 1977 ; Hartmann & Kenyon 1985, 1987a,b). La courbe de lumie`re
de´croˆıt lentement sur des pe´riodes de l’ordre d’une a` plus de dix anne´es. Le type
spectral change passant d’un type F-G a` celui d’une e´toile e´volue´e de type G. Il
semble que les e´ruptions FU Orionis soient des e´ve`nements fre´quents de la phase
T Tauri. Cette classe d’objets comprend aussi les e´toiles pre´-se´quence principale
pre´sentant des similarite´s spectroscopiques mais pour lesquels la croissance de la
courbe de lumie`re n’a pas e´te´ de´tecte´e. C’est le cas de Z Canis Majoris (cf. chapitre
6). Une revue comple`te de ces phe´nome`nes e´pisodiques se trouve dans Hartmann
(1991).
1.1.4 Les e´toiles Ae/Be de Herbig
Les e´toiles Ae et Be de Herbig sont les contreparties le´ge`rement plus massives
des e´toiles T Tauri dans les re´gions de formation d’e´toiles. Par conse´quent, elles
exhibent des spectres d’e´mission similaires mais un type plus chaud infe´rieur a` F0.
Les 26 premie`res candidates e´taient des e´toiles Ae et Be associe´es a` des ne´buleuses
optiques. Elles ont e´te´ catalogue´es par Herbig (1960). Finkenzeller & Mundt (1984)
ont e´tendu la liste en utilisant les meˆmes crite`res que Herbig. Catala (1989) montre
que la plupart de ces e´toiles sont plus proches des e´toiles T Tauri (sauf pour les
caracte´ristiques de´pendant de la masse) que des e´toiles Ae et Be de la se´quence
principale.
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Fig. 1.2 – Spectres de re´solution moyenne de quatre e´toiles T Tauri (WTTS, CTTS
mode´re´e, CTTS veile´e, CTTS extre`me) par ordre d’intensite´ des raies d’e´mission
croissante (d’apre`s Bertout 1989).
1.2 Spectroscopie et photome´trie des e´toiles T
Tauri
Comme nous l’avons vu dans le paragraphe pre´ce´dent, les diffe´rents types d’ob-
jets stellaires jeunes ont des caracte´ristiques similaires. Pour e´viter d’eˆtre redondant,
je centrerai a` pre´sent mon propos sur les e´toiles T Tauri. Chaque fois qu’il sera
ne´cessaire, je donnerai des indications supple´mentaires concernant les proto-e´toiles,
les FU Orionis et les e´toiles Ae et Be de Herbig.
1.2.1 Spectres optiques
Ce sujet est traite´ dans diffe´rentes revues sur les e´toiles T Tauri (Bertout 1984,
1989 ; Cohen 1984 ; Appenzeller & Mundt 1989). Le spectre optique des e´toiles T
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Tauri se compose d’un continu stellaire, d’un spectre d’absorption photosphe´rique,
d’un continu non-photosphe´rique et d’un spectre d’e´mission. Le spectre d’absorption
est de type tardif (de F a` M), avec cependant la pre´sence de la raie du lithium, qui
n’apparaˆıt pas dans les e´toiles e´volue´es. Les raies d’absorption sont ge´ne´ralement
plus faibles que dans les spectres de celles-ci pour une meˆme tempe´rature effec-
tive. Ce phe´nome`ne, appele´ veiling en anglais (Hartigan et al. 1990 ; Basri 1990)
peut eˆtre si fort que les raies sont pratiquement toutes comble´es, laissant apparaˆıtre
un spectre stellaire pratiquement continu. La combinaison de ces quatres types de
spectre permet l’interpre´tation des diffe´rents spectres observe´s dans la population
des e´toiles T Tauri. La figure 1.2 montre les spectres de re´solution moyenne de
quatre T Tauri. Ces spectres repre´sentent une se´quence d’e´toiles jeunes : un spectre
standard de type tardif pour la WTTS TAP 57, un spectre de CTTS mode´re´e pour
DN Tau, un autre veil e´e pour DF Tau et celui d’une CTTS extre`me, DR Tau. Les
me´chanismes permettant la formation de tels spectres sont encore mal connus, mais
il ne fait aucun doute que l’activite´ stellaire des e´toiles T Tauri est proche de celle de
l’atmosphe`re solaire, notamment en ce qui concerne les processus physiques internes
a` la chromosphe`re.
1.2.2 Profils de raies
Les raies d’e´mission, et donc en premier lieu [Hα], sont de type P Cygni et
quelques fois de type P Cygni inverse pour la sous-classe de´nomme´e YY Orionis.
Elles sont la preuve de l’existence de mouvements de matie`re pouvant atteindre plus
de 200 km.s−1. La nature de ces mouvements semble provenir de la combinaison de
deux phe´nome`nes, l’accre´tion et l’e´jection de matie`re. La localisation de ces deux
phe´nome`nes reste encore relativement inconnue, meˆme s’il semble que l’accre´tion se
de´roule au sein d’un disque circumstellaire et que l’e´jection ait lieu dans des vents
stellaires ou dans des e´jections bipolaires plus violentes.
1.2.3 Distributions spectrales d’e´nergie
En ce qui concerne la distribution spectrale d’e´nergie des e´toiles T Tauri, la
classification a e´te´ e´tablie en fonction de la pente du spectre vers les grandes lon-
gueurs d’ondes. Lada & Wilking (1984) et Lada (1986, 1991) ont ainsi subdivise´s
les sources infrarouges du nuage ρ Ophiuchus en trois cate´gories. La classe I re-
groupe les e´toiles pour lesquels la pente est positive ou nulle, la classe II celles dont
la pente avoisine celle obtenue a` partir d’un mode`le de disque circumstellaire (cf.
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Fig. 1.3 – Diffe´rentes classes d’e´toiles jeunes selon Lada (1991).
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chapitre 2) et la classe III celles correspondant a` la pente d’un spectre de corps noir.
Cette se´quence a e´te´ propose´e comme se´quence d’e´volution pour les e´toiles jeunes
de faible masse. Ainsi une e´toile en formation (proto-e´toile) encore profonde´ment
enfouie dans son nuage ge´niteur exhiberait une e´mission de type classe I, car le maxi-
mum de sa distribution spectrale d’e´nergie se trouverait dans l’infrarouge lointain.
Le manteau de poussie`re se se´dimenterait dans le plan e´quatorial sous l’effet de la ro-
tation laissant apparaˆıtre une distribution spectrale d’e´nergie typique de la classe II :
ce serait une T Tauri classique (CTTS). Finalement apre`s formation de plane´to¨ıdes
et l’e´vacuation de la poussie`re et du gaz circumstellaire soit par accre´tion soit par
e´jection, le syste`me rayonnerait principalement comme une e´toile nue de classe III
(d’ou` le nom de Naked T Tauri Stars donne´ parfois aux WTTS). Les diffe´rentes
formes de distribution spectrale d’e´nergie sont repre´sente´es sur la figure 1.3.
Un des traits typiques des e´toiles T Tauri est la pre´sence d’exce`s ultraviolet et
infrarouge corre´le´s (cf. figure 1.4). L’exce`s infrarouge est interpre´te´ par la pre´sence
de poussie`res dans l’environnement proche de l’e´toile. Le flux infrarouge ne peut pas
provenir de structures a` syme´trie sphe´rique (Myers et al. 1987). En effet l’extinction
observe´e sur la ligne de vise´e est bien trop faible pour eˆtre compatible avec un mode`le
d’enveloppe sphe´rique. Par conse´quent, la seule fac¸on de re´concilier l’exce`s infrarouge
et la faible valeur de l’extinction est d’envisager la pre´sence d’une enveloppe applatie
autour de l’e´toile. Le disque circumstellaire e´met alors l’exce`s infrarouge, tandis que
la lumie`re provenant de l’e´toile n’est pas trop atte´nue´e si le disque n’est pas vu de
profil. Ce disque posse`de une re´gion de transition pre`s de l’e´toile qui est le sie`ge
de phe´nome`nes violents, dus a` l’accre´tion des particules provenant du disque et ¡¡
tombant ¿¿ sur l’e´toile. Cette re´gion est commune´ment appele´e couche limite et
est a` l’origine de l’exce`s ultraviolet. Plus de de´tails seront donne´s dans le chapitre
consacre´ aux mode`les de structure radiale des disques de T Tauri.
Les e´toiles T Tauri font partie de la vaste cate´gorie des variables photome´triques.
C’est meˆme un des premiers crite`res de Joy (1945) pour de´finir cette population. Il
faut noter que cette variabilite´ de la luminosite´ est surtout valable pour la partie
optique du spectre et non pour les plus grandes longueurs d’ondes. Ceci peut eˆtre
explique´ par la pre´sence de taches photosphe´riques a` la surface de l’e´toile. Leur
tempe´rature est en effet plus ou moins e´leve´e par rapport a` la tempe´rature effective.
Il est inte´ressant de comparer l’activite´ des T Tauri a` celle du soleil, meˆme si celle
des T Tauri est beaucoup plus e´leve´e (Bouvier & Bertout 1989). Cette variabilite´
est cependant distincte de celle due a` l’e´ruption de type FU Orionis, bien plus
importante, et surtout qui correspond a` des e´chelles de temps plus longues.
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Fig. 1.4 – Distribution spectrales d’e´nergie des e´toiles pre´sente´es dans la figure 1.2.
On remarquera la corre´lation entre l’exce`s UV et l’exce`s IR (d’apre`s Bertout 1989).
1.3 Contribution a` l’e´tude des e´toiles jeunes de
faible masse
1.3.1 The´orie et mode`les de disques circumstellaires
Comme il a e´te´ montre´ pre´ce´demment, les principales proprie´te´s des e´toiles T
Tauri semblent ne pouvoir eˆtre comprises que dans le cadre de l’e´tude simultane´e de
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l’e´toile et de son environnement proche. Cet environnement est, semble-t-il, constitue´
d’une enveloppe de poussie`re applatie formant un disque circumstellaire, d’une enve-
loppe de gaz, voire d’un ou plusieurs jets de matie`re souvent bipolaires. Sont inclues
aussi dans une moindre mesure les zones de transition, notamment la couche limite
du disque, les vents stellaires, etc...
Dans cette vue sche´matique de l’environnement circumstellaire des e´toiles jeunes
de faible masse, je me suis inte´resse´ plus particulie`rement a` la structure verti-
cale du disque pour mieux comprendre sa morphologie, sa distribution spectrale
d’e´nergie, mais aussi les processus physiques qui le gouvernent. Pour y parvenir,
il m’a semble´ ne´cessaire et important de bien introduire les mode`les de structure
radiale des disques et les conse´quences observationnelles qu’ils apportent. Ce rappel
constitue le chapitre 2. Le chapitre 3 est consacre´ aux mode`les de structure verti-
cale des disques, a` deux dimensions. L’effet de chauffage externe de l’atmosphe`re
du disque par l’e´toile centrale est traite´ ainsi que celui provenant de la dissipation
d’e´nergie par la viscosite´.
1.3.2 Observations a` haute re´solution
L’importance de l’environnement circumstellaire dans l’origine du rayonnement
des objets stellaires jeunes m’ont amene´ a` de´velopper des techniques d’observation
qui permettent de mettre en e´vidence de fac¸on directe la pre´sence de disques et
autres phe´nome`nes autour du cœur stellaire. L’objet du chapitre 4 est de recenser les
diffe´rents types d’e´mission provenant de l’environnement circumstellaire, ainsi que
les diffe´rentes me´thodes d’observation a` haute re´solution angulaire. Cela permet
de pre´voir avec quel instrument il est possible de de´tecter telle ou telle partie de
l’environnement des e´toiles jeunes, et quelle cate´gorie d’e´toiles jeunes (T Tauri,
Ae/Be de Herbig, FU Ori,...).
Dans la panoplie des techniques d’observation qui sont ne´cessaires a` la de´tection
de matie`re circumstellaire, la coronographie a` haute re´solution spatiale a une place
privile´gie´e. Cependant a` cause de contraintes instrumentales, il n’a pas e´te´ pos-
sible d’observer des e´toiles jeunes par ce proce´de´ re´cent. Le chapitre 5 est de´die´ a`
la conception, la re´alisation et la mise en œuvre du premier coronographe stellaire
ayant une re´solution infe´rieure a` la seconde d’arc. Dans ce chapitre j’aborde des
conside´rations the´oriques, puis des simulations nume´riques pour finir par la descrip-
tion du prototype qui a e´te´ construit a` l’Observatoire de Paris et des observations
qui ont e´te´ mene´es.
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Le chapitre 6 est plus particulie`rement consacre´ a` la detection, graˆce a` l’optique
adaptative, d’une structure en forme de disque autour de l’e´toile Z de la constella-
tion Canis Majoris. Dans ce chapitre sont aborde´es les observations ainsi que l’in-
terpre´tation des donne´es en passant par les me´thodes de de´pouillement des images
limite´es par la diffraction.
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Chapitre 2
Structure radiale des disques
circumstellaires
Les e´toiles se forment par effondrement gravitationnel d’un nuage ou d’une partie
d’un nuage mole´culaire. Si initialement le nuage ne posse`de pas de moment cine´tique,
la proto-e´toile conservera pendant toute la dure´e de la contraction une distribution
de matie`re a` syme´trie sphe´rique. En revanche s’il posse`de un moment cine´tique
non ne´gligeable, la matie`re aura tendance a` s’e´tirer perpendiculairement a` l’axe de
rotation du nuage et a` former un ellipso¨ıde de re´volution, plus ou moins aplati suivant
la valeur du moment cine´tique. Comme la plupart des nuages mole´culaires ont un
moment cine´tique non nul (Field 1978 ; Goldsmith & Arquilla 1985), nombre de
proto-e´toiles doivent posse´der une structure circumstellaire aplatie, voire un disque
protoplane´taire.
Certains astronomes (cf. Safronov & Ruzmaikina 1985) interpre`tent la forma-
tion des plane`tes du syste`me solaire comme la coalescence de grains de poussie`re
a` l’inte´rieur d’un disque protoplane´taire, ce qui expliquerait que leurs orbites se
situent toutes, sauf une, dans un meˆme plan, le plan de l’e´cliptique.
Voila` pourquoi intuitivement, on suspecte les e´toiles jeunes de posse´der un disque
circumstellaire, qui pourrait donner naissance a` des plane`tes. Cependant il existe
des preuves plus formelles, quoique encore indirectes, laissant supposer qu’elles sont
entoure´es d’un disque.
La premie`re section de ce chapitre apporte les e´le´ments observationnels qui per-
mettent d’affirmer la pre´sence de disque autour des e´toiles jeunes. La seconde partie
traite de la structure radiale d’un tel disque. Les sources d’e´nergie conside´re´es sont
le rayonnement e´mis par l’e´toile centrale, intercepte´ par le disque, thermalise´ et re-
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rayonne´, et l’e´nergie issue du frottement visqueux de la matie`re qui s’accre`te autour
de l’e´toile. La troisie`me section assemble ces deux sources de rayonnement ainsi que
celles issues de l’e´toile centrale et de la couche limite pour composer le mode`le du
couple e´toile/disque et la distribution spectrale d’e´nergie e´mise par le syste`me stel-
laire en entier. Les conditions physiques re´gnant dans le disque sont aborde´es dans
la quatrie`me section, ainsi que le spectre mode´lise´ dans les pre´ce´dentes sections.
2.1 Existence de disques autour des e´toiles jeu-
nes : preuves observationnelles
2.1.1 Imagerie infrarouge
L’imagerie infrarouge est le moyen a priori le plus simple pour de´tecter la
pre´sence de disques. En effet les e´toiles de faible masse ont une tempe´rature effective
qui se situe aux alentours de 6000 K, alors que les disques ont une tempe´rature effec-
tive qui de´croˆıt avec le diame`tre d’environ, 3000 K a` 50 K. Par conse´quent, dans les
longueurs d’onde visibles, l’e´toile domine le rayonnement e´lectromagne´tique, alors
que dans les longueurs d’onde infrarouges, c’est l’environnement circumstellaire qui
domine le spectre.
Ainsi les observations dans le proche infrarouge de HL Tau par Grasdalen et al.
(1984) et par Beckwith et al. (1984), ont montre´ une structure allonge´e ayant une
taille d’environ 300 UA. Plus re´cemment Monin et al. (1989) ont de´duit de leurs
images que HL Tau posse´dait un disque e´vase´ incline´ de 20 a` 30◦ par rapport a`
la ligne de vise´e et dont l’angle de position de son axe sur le ciel e´tait de ≈ 50◦.
Beckwith et al. (1989) ont aussi trouve´ que le halo de HL Tau e´tait plus e´tendu dans
la direction d’angle 45◦. Mundt et al. (1990) ont de´duit une inclinaison similaire (30◦)
en observant la vitesse radiale du jet associe´s a` HL Tau.
Z CMa est une autre e´toile autour de laquelle on a de´couvert une structure
allonge´e en forme de disque. Ce cas particulier fait l’objet d’un chapitre (le chapitre
6) et le lecteur y est renvoye´ pour de plus amples informations.
2.1.2 Profil des raies interdites
Les spectrogrammes d’e´toiles T Tauri a` haut rapport signal sur bruit, permettent
de de´tecter des raies interdites en e´mission : par exemple [OI], [OII], [SII]et [NII].
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Ces raies pre´sentent des profils larges et de´cale´s vers le bleu d’environ ≈ 160km/s
(Jankovics et al., 1983 ; Appenzeller et al. 1984 ; Edwards et al. 1987).
Ce de´calage vers le bleu est la signature de la pre´sence d’un disque. De nom-
breuses e´toiles jeunes posse`dent des flots mole´culaires qui s’e´chappent de part et
d’autre des poˆles (Bally & Lane 1991). Les flots qui se dirigent vers nous pre´sentent
un de´calage des raies vers le bleu duˆ a` l’effet Doppler, alors que ceux qui s’e´loignent
pre´sentent un de´calage vers le rouge. Par conse´quent, si l’axe polaire n’est pas per-
pendiculaire a` la ligne de vise´e, l’e´toile pre´sente deux lobes, l’un bleu, l’autre rouge.
Un disque optiquement e´pais se trouvant dans le plan e´quatorial de l’e´toile aura
donc pour effet de cacher la composante rouge qui s’e´loigne de nous.
2.1.3 Polarisation
Les e´toiles jeunes ne posse`dent pas une polarisation tre`s importante. 5% seule-
ment ont une polarisation line´aire P > 4%, 1/5 ont P compris entre 2% et 4%.
La plupart ont une polarisation variant de 0.3% a` 2%. La polarisation re´sulte de
la diffusion par la poussie`re environnante. Plusieurs mode`les ont e´te´ mis en oeuvre
pour expliquer les cartes de polarisation (cf. figure 2.1). Le mode`le de diffusion
multiple dans un disque optiquement e´pais semble expliquer le mieux les donne´es
polarime´triques (Bastien & Me´nard 1988, 1990).
2.1.4 Les exce`s infrarouge et ultraviolet
Les distributions spectrales d’e´nergie des e´toiles de type T Tauri, ne ressemblent
pas a` celles des e´toiles plus aˆge´es qui se trouvent sur la se´quence principale, comme
le soleil. En effet ces dernie`res e´mettent un rayonnement dont le continuum est
proche de celui e´mis par un corps noir, tandis que dans le cas des e´toiles T Tauri, il
apparaˆıt que la distribution d’e´nergie λFλ est nettement plus forte dans l’ultraviolet
et l’infrarouge (cf. figure 2.2).
Les observations IRAS de sources situe´es pre`s des parties centrales denses des
nuages mole´culaires, traite´es par Myers et al. (1987), ont montre´ que la quantite´
de poussie`re re´partie dans une enveloppe sphe´rique, ne´cessaire pour interpre´ter le
spectre infrarouge de telles sources, e´tait incompatible avec les faibles valeurs de
l’extinction optique sur la ligne de vise´e. Les poussie`res sont donc plutoˆt re´parties
dans une structure aplatie autour de l’e´toile.
Par ailleurs, Adams & Shu (1986) ont montre´ que les disques de poussie`res de
masse supe´rieure a` 10−3 M¯ sont optiquement e´pais. Par conse´quent, ils ont calcule´
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Fig. 2.1 – Carte de polarisation : observation et mode`le (Bastien & Me´nard 1990).
le spectre continu e´mis par un disque passif, qui e´met dans l’infrarouge les pho-
tons (principalement ultraviolet et visible) provenant de l’e´toile. La distribution de
tempe´rature dans le disque suit une loi en r−3/4 loin de l’e´toile centrale, qui per-
met de retrouver la pente en λ−4/3 de la distribution λFλ dans l’infrarouge pour de
nombreuses e´toiles T Tauri. Bien que l’e´toile soit la seule source d’e´nergie le flux
observe´ peut eˆtre 50% plus important que celui provenant de la photosphe`re, car
les photons qui n’atteignent pas l’observateur en l’absence de disque, peuvent eˆtre
re´e´mis vers celui-ci par le disque. Ce mode`le ne rend pas compte des exce`s de flux
dans l’ultraviolet, ni des flux infrarouges qui, pour certaines e´toiles T Tauri, peuvent
de´passer la limite the´orique des 50 %. De plus, les exce`s infrarouge et ultraviolet sont
souvent corre´le´s, indiquant une origine commune. Comme l’accre´tion est indispen-
sable pour transporter le moment cine´tique vers l’exte´rieur, les nouveaux mode`les
prennent en compte l’accre´tion suivant les suggestions de Lynden-Bell et Pringle
(1974). On peut ainsi rendre compte de l’exce`s infrarouge (la loi de tempe´rature est
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Fig. 2.2 – Distribution spectrale d’une e´toile jeune (Basri & Bertout 1989). Les
pointille´s repre´sentent une e´toile standard, et la ligne solide un mode`le de disque
d’accre´tion.
aussi en r−3/4) avec des luminosite´s aussi grandes que possible, ne de´pendant que
du taux d’accre´tion. L’exce`s ultraviolet est forme´ dans la zone d’interaction entre le
disque et l’e´toile (cf. Bertout et al. 1988 ; Basri & Bertout 1989). Pourtant ce mode`le
ne parvient pas a` expliquer les distributions spectrales d’e´nergie pratiquement plate
dans l’infrarouge de certaines e´toiles jeunes.
2.1.5 Le cas des e´toiles FU Orionis
Les e´toiles FU Orionis, de´crites dans le chapitre 1, sont des e´toiles T Tauri
ayant une augmentation de luminosite´ de plus de 5 magnitudes en quelques mois,
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c’est-a`-dire un facteur multiplicatif supe´rieur a` 100. Une des explications est fournie
par Hartmann & Kenyon (1985), Lin & Papaloizou (1985) et Kenyon & Hartmann
(1987), qui conside`re qu’une instabilite´ dans le disque d’accre´tion est responsable
de l’e´ruption. Le taux d’accre´tion peut augmenter d’un facteur 100 et rendre le
disque circumstellaire beaucoup plus lumineux que l’e´toile. Herbig (1989) avance a`
l’inverse une explication purement stellaire, cependant moins convaincante. On ne
saurait affirmer que l’e´ruption de type FU Orionis est une preuve de l’existence des
disques d’accre´tion, mais plutoˆt une indication probable.
2.1.6 Conclusion
Cette section a pre´sente´ les preuves, obtenues par l’observation, de l’existence
de disques autour de certaines e´toiles jeunes. Nous avons pu constater que pour
comprendre les observations, la pre´sence d’une structure aplatie relativement froide
et contenant des poussie`res e´tait ne´cessaire. Les parties suivantes pre´sentent en de´tail
le mode`le de structure radiale des disques minces passifs et d’accre´tion, ses re´sultats
et ses limites.
2.2 Mode`le de structure radiale des disques
Le disque, dans ce mode`le, est conside´re´s comme infiniment fin. Le flux est calcule´
a` partir de la somme des flux e´mis par l’ensemble des anneaux de rayons r et de
largeur dr. Le flux trouve son origine dans deux phe´nome`nes :
– le flux provenant du rayonnement de l’e´toile et re´e´mis par le disque FA,
– le flux provenant de la dissipation d’e´nergie due a` la viscosite´ du disque FV .
2.2.1 Re´e´mission de la lumie`re stellaire par le disque
Friedjung (1985) et Adams & Shu (1986) ont conside´re´s le cas d’un disque rece-
vant les photons provenant de l’e´toile, les thermalisant et re´e´mettant l’e´nergie comme
un corps noir. De la meˆme fac¸on, le disque e´met de l’e´nergie que l’e´toile absorbe.
C’est le phe´nome`ne de re´e´mission (en anglais reprocessing). On peut ainsi augmenter
le flux rec¸u par l’observateur de facon conside´rable. En effet le flux n’est pas e´mis de
fac¸on isotrope et par exemple vu de face, le syste`me e´toile-disque est plus brillant.
Cependant comme l’e´nergie est conserve´e, la luminosite´ totale est inchange´e. Le sur-
plus de photons est compense´ par les effets d’ombrage. Le disque intercepte certains
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Fig. 2.3 – Sche´ma repre´sentant les notations utilise´es pour le calcul du reprocessing.
rayons qui ne peuvent plus atteindre la direction qu’ils empruntaient en l’absence
du disque.
Pour calculer le flux rec¸u par un anneau du disque de rayon r et de largeur dr,
il est ne´cessaire de calculer l’e´nergie rec¸ue par unite´ de surface selon la verticale et
l’inte´grer sur l’angle solide sous lequel on voit l’e´toile. Je propose de refaire le calcul,
car il y a souvent une diffe´rence d’un facteur pi/2 dans la litte´rature entre les divers
auteurs.
La figure 2.3 permet de visualiser les diffe´rentes notations :
– M est le point du disque recevant le flux,
– P est le point de l’e´toile e´mettant le rayonnement,
– r est la distance radiale du point M a` l’axe Nord-Sud de l’e´toile,
– R∗ est le rayon de l’e´toile,
– δ est l’angle de latitude issu de M entre la droite joignant M a` P et celle
joignant M au centre de l’e´toile,
– ε est l’angle d’azimut autour de l’axe reliant M au centre de l’e´toile. Quant
P est dans le plan me´ridien de l’e´toile contenant M, ε vaut 0, et quand P est
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dans le plan du disque, ε vaut pi/2 ou −pi/2 suivant qu’il se trouve en avant
ou en arrie`re du plan me´ridien contenant M.
– δmax est le rayon angulaire sous lequel on voit l’e´toile depuis M. La droite
qui joint M a` P dans ce cas pre´cis est tangente a` la sphe`re stellaire et donc
orthogonale au rayon stellaire qui passe par P. Par conse´quent dans le triangle
rectangle MPO, on a sin δmax = R∗/r.
On effectue le calcul dans les coordonne´es (δ,ε) lie´es au point M. La surface
e´le´mentaire vu par M sur l’e´toile est donc un segment de couronne d’angle solide
e´le´mentaire, dΩ = sin δdεdδ. Pour calculer le flux, il est inte´ressant de connaˆıtre les
coordonne´es carte´siennes du vecteur directeur unitaire n de la droite PM. Le repe`re
utilise´ est le repe`re local lie´ au point M, dans le syste`me de coordonne´es cylindriques
lie´ a` l’e´toile (r,θ,z) : (ur, uθ, uz). La projection de n sur ur est e´gale a` cos δ. La
projection sur un plan perpendiculaire a` ur est donc e´gale a` sin δ, soit projete´e sur
uz, sin δ cos ε, et sur uθ, sin δ sin ε. Par conse´quent les coordonne´es de n sont :
n =
∣∣∣∣∣∣∣∣
cos δ
sin ε sin δ
− cos ε sin δ
(2.1)
Le flux rec¸u par unite´ de surface par un anneau du disque de rayon r, vaut :
fAν = −Bν(T∗)
∫ pi/2
−pi/2
cos εdε
∫ δmax
0
sin2 δdδ (2.2)
= piBν(T∗)W (r), (2.3)
W (r) e´tant le facteur de dilution e´gal a` :
W (r) =
1
pi
arcsinR∗
r
− R∗
r
√
1− (R∗
r
)2
 . (2.4)
Le facteur 1/2, donne´ par Friedjung (1985), Hubeny (1990) et Malbet & Bertout
(1991) est obtenu si l’on ne´glige la de´pendance du flux en ε dans l’e´quation (2.2).
D’ou` le facteur pi/2.
Dans le cas ou` le rayonnement est entie`rement absorbe´, le flux total (inte´gre´ sur
les fre´quences) rec¸u par un rayon du disque est :
FA(r) = σT
4
∗
W (r) (2.5)
Si l’on calcule la luminosite´ d’un disque dont le rayon varie entre rmin et rmax,
on obtient :
LA = L∗ {fA(rmax/R∗)− fA(rmin/R∗)} (2.6)
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avec
fA(x) =
1
4
(
1− 2
pi
[
(2− x2)arcsin( 1
x
) +
√
x2 − 1
])
. (2.7)
On voit que la luminosite´ du disque peut atteindre un quart de la luminosite´ in-
trinse´que de l’e´toile, et le flux observe´ peut atteindre 50% du flux stellaire (disque
vu de face). De fac¸on logique la luminosit re´elle de l’e´toile vaut 3/4 de la lumino-
site´ stellaire intrinse`que. Le calcul plus complet contenant les effets de masquage du
disque par l’e´toile et de l’e´toile par le disque est de´taille´ dans Adams & Shu (1986)
et Adams, Lada & Shu (1988).
2.2.2 Flux dissipe´ par la viscosite´
Pour expliquer la perte du moment cine´tique initial du nuage ge´niteur, il est
ne´cessaire de faire intervenir un disque d’accre´tion. Les particules qui tombent vers
l’e´toile en spiralant dissipent de l’e´nergie par le phe´nome`ne de viscosite´ 1. Lynden-
Bell et Pringle (1974) ont montre´ que, dans le cas d’un disque ke´ple´rien le flux e´mis
par unite´ de surface vaut :
FV (r) =
3GM∗M˙
8pir3
1−
√
R∗
r
 (2.8)
ou` M∗ et R∗ sont la masse et le rayon de l’e´toile, et, M˙ est le taux d’accre´tion a`
travers le disque.
La luminosite´ totale e´mise par le disque entre son rayon inte´rieur, rmin et son
rayon exte´rieur, rmax vaut donc :
LV = Lacc {fV (rmax/R∗)− fV (rmin/R∗)} (2.9)
avec
fV (x) =
1
2
(
1− 1
x
[
3− 2√
x
])
. (2.10)
et la luminosite´ de´livre´e par l’accre´tion :
Lacc =
GM∗M˙
R∗
. (2.11)
La luminosite´ ne peut donc eˆtre supe´rieure a` la moitie´ de celle de l’accre´tion. Cette
luminosite´ ne de´pend pas de L∗ et peut eˆtre largement supe´rieure a` celle de l’e´toile.
1. Il est a` noter que la viscosite´ utilise´e dans ce me´moire est uniquement d’origine me´canique.
Des mode`les sont en cours de de´veloppement pour expliquer une partie de la perte de moment
angulaire par un vent magne´to-hydrodynamique (Pudritz 1985 ; Ferreira & Pelletier 1993).
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2.2.3 Structure radiale de la tempe´rature du disque
On suppose que chaque anneau rayonne comme un corps noir dont la tempe´rature
est donne´e par :
T 4D(r) =
[
FA(r) + FV (r)
σ
]
(1− e−τD(r)) (2.12)
Pour connaitre la structure radiale de la densite´, il importe de re´soudre l’e´quation
d’e´quilibre hydrostatique. Le mode`le ne de´pend que de grandeurs radiales, ignorant
la structure verticale. On peut donc aise´ment prendre le cas d’une atmosphe`re iso-
therme de tempe´rature TD(r). Ainsi l’e´quation d’e´quilibre hydrostatique se re´soud
en :
ρ(r,z) =
ρD(r)√
pi
e−z
2/2h2D(r) (2.13)
avec l’e´chelle locale de hauteur du gaz,
hD(r) =
cs(r)
(GM∗)1/2
r3/2, (2.14)
et la vitesse du son
cs(r) =
√
kTD(r)
µmH
. (2.15)
Par conse´quent, la densite´ moyenne de gaz est :
ρD(r) = ΣD(r)/2hD(r) (2.16)
avec Σ, la densite´ surfacique, donne´ par la the´orie de Lynden-Bell & Pringle (1974)
pour un taux d’accre´tion constant :
ΣD(r) =
M˙
3piν
1−
√
R∗
r
 . (2.17)
ou` ν est la viscosite´ du gaz, que l’on prend e´gale a` la ce´le`bre prescription de Shakura
& Sunyaev (1973), qui introduit le parame`tre α,
ν =
2
3
αcs(r)hD(r). (2.18)
La profondeur optique τD(r) est calcule´e en fonction de la densite´, de la hauteur
ge´ome´trique du disque et de l’opacite´ κ(ρ,T ) qui de´pend a` la fois de la tempe´rature
et de la densite´. Comme dans le cas optiquement mince, la tempe´rature de´pend aussi
de τD(r), il est donc ne´cessaire de calculer ces diffe´rentes quantite´s par un processus
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ite´ratif a` partir de la tempe´rature de l’anneau optiquement e´pais. Le sche´ma adopte´
est le suivant :
1. la valeur de la tempe´rature T1 est prise e´gale a` T0, la valeur de la tempe´rature
dans le cas d’un anneau optiquement e´pais (initialisation)
2. la valeur de la tempe´rature T est prise e´gale a` T1
3. le poids mole´culaire moyen du gaz, µ est calcule´
4. graˆce a` la valeur de la tempe´rature T et du poids mole´culaire moyen, µ, l’e´chelle
locale de hauteur du gaz, h, est calcule´e, ainsi que la vitesse du son cs,
5. la viscosite´ est alors obtenue, en utilisant la prescription α introduite par
Shakura et Sunyaev (1973) : ν = 2/3αhcs,
6. la densite´ est calcule´e en supposant le taux d’accre´tion M˙ constant, par la
formule (2.16)
7. la profondeur optique est alors calcule´e d’apre`s les valeurs de la densite´ ρ et
de la tempe´rature T ,
8. finalement on calcule la nouvelle tempe´rature T1, de manie`re a` ce que le flux
e´mis reste e´gal a` la somme des e´nergies produites dans le disque. On a donc
pour le disque :
σT 41 (1− e−τ ) = σT 40 (2.19)
9. on ite`re a` partir de la seconde e´tape, jusqu’a` ce que T et T1 soient suffisament
proches.
On obtient ainsi TD(r) et τD(r) ve´rifiant l’e´quation (2.12).
2.3 Syste`me e´toile/disque
Le flux typique d’une e´toile T Tauri est interpre´te´ comme la somme de 3 facteurs :
le flux photosphe´rique de l’e´toile centrale, le flux e´mis par un disque infiniment fin et
le flux provenant de la zone situe´e entre le disque et l’e´toile, que l’on nomme couche
limite. Le mode`le que je vais de´crire est celui utilise´ par Basri, Bertout et Bouvier
(Bertout et al. 1988 ; Basri & Bertout 1989 ; Bouvier & Bertout 1992). Le flux e´mis
a` la longueur d’onde λ par l’e´toile et son environnement dans ce mode`le s’e´crit :
Fλ = F
∗
λ + F
D
λ + F
CL
λ (2.20)
Le flux ainsi obtenu est ponde´re´ par la loi d’extinction donne´e par Savage et
Mathis (1979), avec un coefficient AV tire´ de l’observation, pour tenir compte de
l’extinction sur la ligne de vise´e due aux poussie`res interstellaires.
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2.3.1 Flux e´mis par l’e´toile centrale
L’hypothe`se la plus simple est de supposer que l’e´toile e´met comme un corps
noir dont la tempe´rature est la tempe´rature effective de la photosphe`re. Cependant
cette hypothe`se n’est pas satisfaisante, car l’e´mission chromosphe´rique ultraviolette
contribue de fac¸on non ne´gligeable au flux de l’e´toile. Par conse´quent il est pre´fe´rable
d’utiliser le spectre d’une e´toile standard de meˆme tempe´rature effective. Si Iλ est
l’intensite´ monochromatique correctement normalise´e de l’e´toile centrale, sa contri-
bution au flux total doit eˆtre aussi ponde´re´e par l’angle solide sous lequel la surface
de l’e´toile est vue. Si i correspond a` l’inclinaison du disque, R∗ au rayon de l’e´toile
et d a` la distance de l’e´toile, alors
F ∗λ =
pi
2
(1 + cos i)
(
R∗
d
)2
Iλ (2.21)
2.3.2 Flux e´mis par le disque
Le flux est calcule´ a` partir de la somme des flux e´mis par l’ensemble des anneaux
de rayons r et de largeur dr.
Si le disque n’est pas vu exactement de face, l’e´toile en cache une partie. La
fraction d’anneau vu par l’observateur est donne´e par Tylenda (1977) :
ζ(r) =
1
2
+
γ0(r/R∗)
pi
(2.22)
avec γ0(x) = pi/2 pour x > 1/ cos i et γ0(x) donne´ par l’e´galite´
sin i sin γ0(x) = (1− 1/x2)1/2 (2.23)
pour 1 < x < 1/ cos i. Par conse´quent le flux monochromatique e´mis par le disque
se calcule graˆce a` la formule :
FDλ =
(
2hc2
λ5
)∫ Rmax
Rmin
ζ(r)
1− exp(−τD(r))
exp
(
hc
λkTD(r)
)
− 1
2pirdr
d2
(2.24)
Rmin e´tant le rayon inte´rieur du disque et Rmax le rayon exte´rieur.
2.3.3 Flux e´mis par la couche limite
Dans la formule (2.8), on s’aperc¸oit qu’il y a une inconsistance pour r = R∗.
En effet le flux serait nul a` cet endroit, ainsi que la densite´ et la tempe´rature.
En fait cette formule n’est pas valable, car le disque ne peut plus eˆtre en rotation
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ke´ple´rienne. La rotation de l’e´toile est en effet a` peu pre`s 100 fois plus faible que la
valeur de la rotation ke´ple´rienne a` la surface de l’e´toile. C’est pourquoi Lynden-Bell
& Pringle (1974) ont e´mis l’ide´e d’une zone de transition entre le disque et l’e´toile,
appele´e couche limite, ou` la vitesse de rotation des particules n’est plus ke´ple´rienne,
mais va en se ralentissant pre`s de l’e´toile. Lynden-Bell et Pringle ont pris comme
couche limite toute la zone comprise entre R∗ et le rayon ou` la dissipation due a` la
viscosite´ arrivait a` son maximum, soit a` r = 49/36R∗ ≈ 1.36R∗ . La moitie´ de la
luminosite´ due a` l’accre´tion Lacc est e´mise par le disque. La seconde moitie´ est donc
e´mise par la couche limite qui fait la liaison entre le disque et l’e´toile, par la perte
de l’e´nergie cine´tique des particules tombant sur l’e´toile.
Comme les trajectoires des particules ne sont pas ke´ple´riennes dans la couche
limite, on ne sait pas grand chose de la dynamique a` l’inte´rieur. Diffe´rentes tentatives
ont e´te´ mene´es pour mieux comprendre cette physique. Je citerai par exemple la
tentative de Regev (1983) qui utilise la me´thode des e´quations assymptotiques pour
connaˆıtre la structure radiale de cette couche limite. Je suivrai pour ma part le
formalisme de Bertout et al. (1988), qui posent comme parame`tre δ la largeur de la
couche limite, lui faisant e´mettre la moitie´ de l’e´nergie provenant de l’accre´tion, qui
correspond au maximum d’e´nergie que cette couche limite peut e´mettre (Lynden-
Bell & Pringle 1974). On peut aussi prendre cette largeur δ e´gale a` la hauteur locale
du gaz et re´soudre ite´rativemement l’e´quation :
δ = h(R∗ + δ) (2.25)
Pour calculer les grandeurs physiques de la couche limite, une bonne approxima-
tion, si elle est optiquement e´paisse, est de conside´rer qu’elle se comporte comme un
corps noir de tempe´rature TCL :
T 4CL =
[
1
σ
Lacc/2
4piR∗δ
]
(2.26)
En fait, comme cela a e´te´ de´crit plus haut, la matie`re est opaque de profondeur
optique τCLλ et de ¡¡ vraie ¿¿ tempe´rature TCL. On proce`de donc de la meˆme manie`re
que pour chaque anneau du disque. De plus comme pour les anneaux du disque,
l’e´toile peut cacher une partie de la couche limite. Par conse´quent le flux e´mis par
la couche limite s’e´crit :
FCLλ =
2piR∗δ
d2
ζ(R∗ + δ/2) cos i
∫
∞
0
piBλ(TCL)(1− e−τCLλ )dλ (2.27)
.
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Tab. 2.1 – Opacite´s grises (Lin et Papaloizou 1985).
re´gion tempe´rature Opacite´s (cm2 g−1)
1.domine´e par la glace 10K< T <170K κ = 2 10−4 T 2
2.de destruction de la glace 170K< T <210K κ = 2 1016 T−7
3.domine´e par les poussie`res 210K< T <T34 κ = 5 10
−3 T
4.de sublimation des poussie`res T34< T <3000K κ = 2 10
34 ρ2/3T−9
5.domine´e par les mole´cules 3000K< T <T56 κ = 2 10
−8 ρ2/3T 3
6.domine´e par l’ion H− T56< T <T67 κ = 1 10
−36 ρ1/3T 10
7.domine´e par la loi de Kramer T67< T <30000K κ = 1.5 10
20 ρT−5/2
T34 = 4600 K ρ
1/15
T56 = 11000 K ρ
1/21
T67 = 30000 K ρ
4/75
2.3.4 Les opacite´s
Le disque et la couche limite se comportent de la meˆme manie`re vis a` vis des
opacite´s. Leur traitement se´pare´ s’impose si l’importance de la couche limite veut
eˆtre souligne´e dans les me´canismes d’e´mission dans l’ultraviolet. Le disque sera alors
traite´ avec une opacite´ grise κ donne´e par Lin et Papaloizou (1985), reporte´es dans
la table 2.1, alors que la couche limite utilisera un programme standard de calcul
d’opacite´ monochromatique κλ pour un gaz en e´quilibre thermodynamique local.
2.4 Les re´sultats
Pour une description de´taille´e des re´sultats, il faut se re´fe´rer a` Bertout et al.
(1988). Je ne donnerai ici que les grandes lignes qui permettront, par la suite, de
comparer les mode`les plus e´labore´s a` celui-ci. La table 2.2 donne les valeurs ca-
racte´ristiques des parame`tres des e´toiles T Tauri.
2.4.1 Les conditions physiques
La figure 2.4 donne les proprie´te´s extraites du mode`le pour les valeurs des pa-
rame`tres indique´s dans la table 2.2.
La partie (a), qui repre´sente la distribution spectrale d’e´nergie du syste`me ¡¡ e´toile
+ disque + couche limite ¿¿, montre qu’un tel syste`me posse`de un exce`s ultraviolet
et un exce`s infrarouge dus a` la pre´sence du disque. La partie (b) permet de ve´rifier
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Tab. 2.2 – Valeurs typiques des parame`tres du mode`le dans le cas des e´toiles T
Tauri.
Parame`tres
Rayon de l’e´toile, R∗ 3 R¯
Tempe´rature effective, Teff 4000 K
Rayon exte´rieur du disque, RD 10
3R∗
Taux d’accre´tion, M˙ 1–4 10−7M¯an
−1
α (parame`tre de la viscosite´) 0.1
Largeur de la couche limite, δ 0.1 R∗
Inclinaison du disque, i 45o
Extinction optique, AV 1.0 mag
La masse des e´toiles T Tauri est de l’ordre de 1M¯
Fig. 2.4 – Proprie´te´s d’un disque de T Tauri typique. (a) Le spectre e´mis par l’e´toile
et son environnement. (b) la profondeur optique, (c) la tempe´rature et (d) l’e´chelle
locale de hauteur du gaz a` travers le disque.
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que le disque est pratiquement partout optiquement e´pais. La tempe´rature (partie
(c)) suit une loi de puissance en r−3/4, qui est trouve´e a` partir du de´veloppement
asymptotique des e´quations (2.5) et (2.8) loin de l’e´toile. Par conse´quent, l’e´chelle
de hauteur du gaz h suit une loi en r9/8, dans la partie (d) de la figure.
Le mode`le pre´sente 8 parame`tres, qui doivent eˆtre de´termine´s pour chaque ob-
servation : la tempe´rature effective Trmeff (ou le type spectral), le rayon stellaire R∗,
l’extinction interstellaire AV sur la ligne de vise´e, le parame`tre α de la viscosite´, la
largeur de la couche limite δ et les parame`tres se rapportant aux disques, c’est-a`-dire
le taux d’accre´tion M˙ , la taille RD et l’inclinaison i du disque.
Les parame`tres α et δ ont les meˆmes effets sur le saut de Balmer, dans l’ultravio-
let ; par conse´quent le meilleur moyen de trouver une courbe semblable et de fixer
α a` 1 et de faire varier δ entre 0.005 et 0.1 R∗ (Basri & Bertout 1989). La partie (a)
de la figure 2.4, montre que la composante photosphe´rique domine le spectre dans le
domaine optique, si bien que le type spectral de la plupart des e´toiles T Tauri peut
eˆtre de´termine´ de fac¸on pre´cise 2. Il est donc possible de calculer facilement le rayon
stellaire R∗ et l’extinction sur la ligne de vise´e AV en supposant que la photosphe`re
de l’e´toile contribue presque totalement a` la luminosite´ visible. La diminution du
rayon du disque RD a pour effet de couper la ¡¡ queue ¿¿ du spectre dans l’infrarouge
lointain a` plus petite longueur d’onde. Pour les grandes valeurs de RD, la variation
de ce parame`tre a peu d’influence sur la courbe. Ainsi la valeur 103R∗ permet-
elle d’avoir une pente constante d’indice spectral −4/3, dans le domaine entier de
l’infrarouge lointain. Seules des observations submillime´triques peuvent permettre
de de´terminer la valeur de ce parame`tre (cf. Beckwith et al. 1990). Il reste donc 2
parame`tres ajustables i et M˙ .
Un accroissement de l’angle d’inclinaison diminue le flux total sans modifier la
forme ge´ne´rale du spectre, tandis qu’une augmentation du taux d’accre´tion ren-
force a` la fois l’exce`s infrarouge et l’exce`s ultraviolet sans modifier la contribution
photosphe´rique, ni la pente du spectre dans l’infrarouge. On agit alors sur ces 2
parame`tres, pour approcher au plus pre`s la courbe du mode`le a` la courbe observe´e.
2. Cependant dans certains cas la couche limite peut combler certaines raies d’absorption, pro-
voquant un voilage (en anglais veiling) du spectre. Hartigan et al. (1990) ont montre´ que le veiling
e´tait corre´le´ a` l’exce`s infrarouge.
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Fig. 2.5 – Observations et mode`les pour l’e´toile DF Tau. Les symboles indiquent
les mesures photome´triques, tandis que la courbe en trait plein est repre´sentative du
mode`le. La courbe en trait pointille´ est le spectre d’une e´toile standard de meˆme type
spectral.
2.4.2 Comparaison avec les observations
Ce mode`le s’ave`re tre`s inte´ressant, car il fait appel a` peu de processus physiques,
tout en expliquant bien la forme des distributions d’e´nergie. Les exemples que je
vais prendre sont tire´s de l’article de Bertout et al. (1988).
La figure 2.5 montre les spectres photome´triques observe´s et les distributions
spectrales calcule´es par le mode`le, avec la proce´dure donne´e ci-dessus, pour l’e´toile
DF Tau. La courbe en pointille´ donne la forme du spectre d’une e´toile standard
de meˆme type spectral. Le mode`le explique donc parfaitement l’origine de l’exce`s
infrarouge et ultraviolet.
Cependant le flux infrarouge lointain pre´dit par le mode`le, est tre`s souvent plus
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faible que celui mesure´. En effet, dans la figure 2.6, non seulement sont sous-estime´s
les flux infrarouges lointains mais aussi les flux du proche infrarouge. Dans le cas
de RY Tau et de T Tau, la pente du spectre observe´ dans l’infrarouge est meˆme
beaucoup plus plate.
2.4.3 Critique du mode`le
Il faut noter que le mode`le pre´sente´ ici est tre`s simple et donc tre`s approximatif.
Je rappelle que le disque est conside´re´ infiniment fin, constitue´ d’anneaux ou` la
tempe´rature est conside´re´e constante. Le chapitre suivant va tenter d’outrepasser
cette limitation. Il convient de noter que l’extraction du moment angulaire se fait
par des processus me´caniques et ne faisant pas intervenir le champ magne´tique (cf.
la note du paragraphe 2.2.2).
2.5 Conclusion
Bertout & Bouvier (1989, 1992), ont essaye´ de trouver une me´thode automa-
tique et exhaustive pour la recherche de parame`tres. Ils ont montre´ en explorant
l’espace des parame`tres par la me´thode du χ2, que les parame`tres e´taient assez bien
de´termine´s. Pour α et δ, ils ont trouve´s un pic pour α ' 1 et δ ' 0.02R∗, ainsi qu’un
second pic qui correspond a` une couche limite plus chaude, moins e´tendue avec α
grand.
Certains astronomes ont tente´ d’expliquer les spectres d’e´toiles presque plats
dans l’infrarouge (notamment l’infrarouge lointain). Kenyon & Hartmann (1987)
ont remarque´ que dans certaines e´toiles T Tauri (comme par exemple T Tau) l’exce`s
infrarouge semblait beaucoup plus important que l’exce`s ultraviolet. Or les 2 exce`s
sont lie´s au phe´nome`ne d’accre´tion dans le disque, mais pas au phe´nome`ne de re-
traitement de la lumie`re stellaire par le disque. Adams, Lada et Shu (1987) ont
calcule´ que le chauffage du disque par l’e´toile pouvait concerner 25 % de la lumie`re
stellaire. Cependant, si le disque est e´vase´ vers l’exte´rieur, le pourcentage de lumie`re
intercepte´e par le disque peut atteindre 50 % et plus. Kenyon & Hartmann ont donc
propose´ un mode`le de disque e´vase´, ou` la poussie`re est bien me´lange´e avec le gaz.
La poussie`re est en effet a` l’origine de l’opacite´ a` basse tempe´rature (T < 1500K).
Meˆme si leur mode`le introduit des parame`tres non-physiques, donc contestables, ils
obtiennent ne´anmoins un exce`s infrarouge important. Les deux proble`mes majeurs
sont : (a) la distribution spectrale dans l’infrarouge n’est pas une loi de puissance
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Fig. 2.6 – Observations et mode`les pour les e´toiles RY Tau et T Tau. Les sym-
boles indiquent les mesures photome´triques, tandis que la courbe en trait plein est
repre´sentative du mode`le. La courbe en trait pointille´ est le spectre d’une e´toile stan-
dard de meˆme type spectral.
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comme le montrent les observations, et (b) l’hypothe`se de me´lange total entre le gaz
et la poussie`re n’est plausible que si le disque est convectif (cette proprie´te´ n’a pas
e´te´ encore de´montre´e ; cf. chapitre 3). Natta (1992) tente d’expliquer les spectres
plats dans l’infrarouge par la pre´sence d’une enveloppe de poussie`re qui diffuse la
lumie`re de l’e´toile centrale vers le disque. Le disque est donc chauffe´ de fac¸on impor-
tante a` grande distance, ce qui permet d’obtenir une distribution spectrale d’e´nergie
de faible pente dans l’infrarouge.
Les phe´nome`nes de retraitement de la lumie`re stellaire et d’accre´tion donnent
la meˆme distribution de tempe´rature, T ∝ r−3/4, et, dans le cas d’un disque op-
tiquement e´pais, une distribution d’e´nergie λFλ ∝ λ−4/3. Or Rucinski (1985) a re-
marque´ que les distributions spectrales d’e´nergie des T Tauri typiques avait λFλ ∝
λ−0.5 a` −1, et Rydgren & Zak (1987) ont trouve´s λFλ ∝ λ−0.75 a` partir d’observations
a` 3−20 µm. Kenyon & Hartmann (1987) ont observe´ un indice spectral aux alentours
de −0.7± 0.3 a` partir du domaine 2− 60µm d’environ 30 T Tauri et ont remarque´
qu’aucune n’avait une pente dans l’infrarouge aussi raide que λFλ ∝ λ−4/3. Ils ont
donc sugge´re´, ainsi que Beckwith et al. (1990), que la distribution de tempe´rature a`
l’inte´rieur du disque n’e´tait pas ∝ r−3/4, mais ∝ r−q avec 0.5 ≤ q ≤ 0.7. Cependant,
en l’absence de causes d’origine physique, il n’est pas raisonnable de construire des
mode`les avec le parame`tre q, qui n’a pas de signification en soi.
Le mode`le simple de´crit ci-dessus est a` la base meˆme des travaux de recherches
actuels sur les disques d’accre´tion autour des e´toiles T Tauri. Les processus phy-
siques a` l’inte´rieur du disque sont tre`s peu connus, et donc une ame´lioration de
nos connaissances a` ce sujet permettrait de mieux comprendre les caracte´ristiques
spectrales de ces e´toiles dans l’infrarouge.
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Chapitre 3
Structure verticale des disques
circumstellaires
3.1 Introduction
Le mode`le pre´sente´ auparavant est un mode`le de structure radiale constitue´ d’une
couche verticale isotherme et homoge`ne. Ses principaux avantages sont d’eˆtre simple,
relativement facile a` mettre en œuvre, et fe´cond en re´sultats, surtout pour expliquer
le continu spectral des e´toiles T Tauri. Aucun mode`le de structure verticale de
disque de T Tauri, n’a e´te´ encore e´tudie´ a` ce jour. Les mode`les de structure verticale
pre´sente´s dans ce chapitre ne sont pas contradictoires avec les mode`les a` une couche
pre´sente´s au chapitre pre´ce´dent (2), mais apportent plus d’informations. L’inte´reˆt
des mode`les qui suivent est de ne pas introduire de nouveaux parame`tres, donc d’eˆtre
auto-consistant. Ils nous permettent de connaˆıtre les conditions physiques re´gnant
dans un disque d’accre´tion. Dans le sche´ma pre´ce´dent, le flux e´mis e´tait constitue´ de
trois e´le´ments : une composante stellaire, une provenant de la couche limite et une
autre provenant du disque. Les 2 premie`res seront traite´es de la meˆme fac¸on, alors
que la dernie`re composante proviendra du flux issu du transfert de rayonnement dans
l’atmosphe`re du disque. Les manipulations ge´ne´rales seront similaires. On traitera
se´pare´ment les diffe´rentes sources d’e´nergie : le re-rayonnement de la lumie`re stellaire
et la dissipation visqueuse. Les e´toiles T Tauri e´tant de faible masse et de faible
luminosite´, la pression de radiation sera ne´glige´e dans le disque.
Ce chapitre qui rapporte une bonne partie de mon travail the´orique de the`se est
une ge´ne´ralisation du travail de Hubeny (1990) sur la structure verticale des disques.
C’est en premier lieu une application du mode`le de Hubeny dans le cas spe´cifique des
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e´toiles T Tauri, mais c’est aussi une ge´ne´ralisation du transfert radiatif dans une at-
mosphe`re comprenant une distribution verticale de sources de dissipation d’e´nergie.
Le traitement du chauffage de l’atmosphe`re du disque par le rayonnement stellaire
de´veloppe´ par Hubeny m’est apparu inadapte´ et incorrect. J’ai donc de´veloppe´ un
calcul de transfert inde´pendant et original pour ce cas particulier, qui a fait l’objet
d’un article porte´ en annexe de ce chapitre (Malbet & Bertout 1991). Je me suis
rendu compte que la ge´ne´ralisation qui est de´veloppe´e dans ce chapitre peut s’ap-
pliquer naturellement au proble`me de rayonnement exte´rieur, et donne des formules
finales identiques a` celles de l’article.
Le principe des mode`les de structure verticale consiste a` conside´rer le disque
comme un ensemble d’anneaux concentriques de largeur infiniment petite. Chaque
anneau est lui-meˆme conside´re´ comme une atmosphe`re plan-paralle`le, constitue´e
d’une superposition de couches de gaz et de poussie`res me´lange´s. Pour re´soudre le
proble`me, il faut traiter les transferts d’e´nergie et les e´quilibres radiatif et hydro-
statique. Dans une premie`re partie, nous traitons l’e´quilibre hydrostatique (§3.2).
Ensuite nous conside´rons l’e´quilibre radiatif et le transfert de rayonnement dans
diffe´rents cas de figure. J’ai trouve´ plus cohe´rent de de´velopper le cas ge´ne´ral en
premier lieu (§3.3), de discuter des me´thodes de re´solution nume´riques (§3.4) et en-
suite d’appliquer ce de´veloppement dans des cas particuliers (§3.5) : celui e´tudie´ par
Hubeny (1990) puis celui e´tudie´ par Malbet & Bertout (1991), pour de´boucher sur
un mode`le ge´ne´ral prenant en compte tous les effets. Des simulations nume´riques
(§3.6) illustrent les re´sultats des mode`les.
Je profite de ce paragraphe introductif pour faire une remarque sur les coor-
donne´es. Les coordonne´es les plus simples a` utiliser sont les coordonne´es cylindriques.
Par syme´trie de re´volution, les seules coordonne´es inte´ressantes sont le rayon r et la
hauteur alge´brique par rapport au plan e´quatorial z. Comme les calculs sont faits
pour chaque anneau de rayon r, je n’indiquerai pas la de´pendance en r pour chaque
e´quation. Les calculs qui suivent sont faits pour des couches horizontales suppose´es
infinies. Dans le cas d’une atmosphe`re plan-paralle`le, la coordonne´e z, n’est pas tou-
jours tre`s pratique dans les calculs. Il est parfois plus simple d’utiliser la coordonne´e
de masse, m,
m(z) =
∫
∞
z
ρdz, (3.1)
ou encore :
dz = −1
ρ
dm, avec m(0) =M, (3.2)
ou` M est la moitie´ de la densite´ surfacique du disque au rayon r. Il y a donc une
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relation bi-univoque entre z et la coordonne´e massique m.
Il est inte´ressant de remarquer que dans le cadre du mode`le classique de Lynden-
Bell et Pringle (1974), la densite´ surfacique est bien de´termine´e si le disque est
stationnaire et donc si le taux d’accre´tion est constant. Connaissant la viscosite´
moyenne le long de la verticale ν¯, on en de´duit M :
M =
M∗
6piν¯
1−
√
R∗
r
 . (3.3)
3.2 Equilibre hydrostatique – Pression
Dans les sections suivantes nous verrons comment obtenir la distribution verticale
de la tempe´rature dans l’atmospe`re du disque. Pour l’instant nous supposerons que
la tempe´rature de la couche d’altitude z est connue.
La gravite´, dans le cas d’un anneau de disque, est line´airement de´pendante de
l’altitude :
g(z) =
GM∗
r3
z, (3.4)
que l’on peut e´crire
g(z) = Ω2z, avec Ω2 =
GM∗
r3
. (3.5)
L’e´quation de´crivant l’e´quilibre hydrostatique s’e´crit dP/dz = −ρΩ2z, et en co-
ordonne´e massique, dP/dm = g. La de´pendance de g en m est assez complique´e, il
est donc pre´fe´rable de de´river une seconde fois cette e´quation. On a alors
d2P
dm2
= −Ω
2
ρ
(3.6)
et en faisant intervenir la vitesse du son cs, de´finie par
P = ρc2s, (3.7)
on obtient une e´quation qui ne de´pend plus que de la tempe´rature,
d2P
dm2
= −c
2
sΩ
2
P
. (3.8)
La distribution verticale de la tempe´rature de l’anneau du disque e´tant connue,
la vitesse du son peut se calculer. On peut donc trouver P et par conse´quent ρ.
Cette e´quation e´tant du second degre´, il faut deux conditions aux limites. On peut
les prendre a` chaque extre´mite´ du disque, c’est-a`-dire compte tenu de la syme´trie du
disque, premie`rement a` l’exte´rieur pour la couche la plus haute, et deuxie`mement,
dans la couche me´diane place´e dans le plan e´quatorial de l’e´toile.
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3.2.1 Limite supe´rieure
Dans notre discre´tisation du disque en couches, on suppose que chaque couche
est homoge`ne, notamment pour la tempe´rature. Dans la dernie`re couche, qui va de
z = z1 a` l’∞, la tempe´rature T (z) = T (z1) est constante. Il en est donc de meˆme
pour la vitesse du son cs = cs(z1). On peut alors inte´grer l’e´quation d’e´quilibre
hydrostatique obtenue pour la densite´ ρ(z).
ρ(z) = ρ(z1) exp
(
−(z − z1)
2
2H2
)
avec H =
cs(z1)
Ω
. (3.9)
On obtient pour la densite´ surfacique du gaz compris au-dessus de z1,
m1 =
√
pi
2
ρ(z1)H. (3.10)
La condition pour la limite supe´rieure s’e´crit donc :
P1 =
√
2
pi
m1
H
c2s(m1). (3.11)
3.2.2 Limite infe´rieure
Quant a` la limite infe´rieure, par raison de syme´trie, la de´rive´e premie`re de la
pression est nulle, P ′(M) = 0. Par conse´quent, en utilisant un de´veloppement de
Taylor au second ordre et la relation (3.8) e´crite en M , on obtient :
P (m) = P (M)− 1
2
(m−M)2 c
2
sΩ
2
P (M)
. (3.12)
3.2.3 Conclusion
On voit que la distribution de pression ne de´pend que de la distribution de la
vitesse du son cs(m). Une me´thode pour calculer la pression consiste a` line´ariser
l’e´quation hydrostatique, ainsi que les conditions aux limites et a` mettre sous forme
de vecteur la distribution verticale des e´carts de la pression re´elle a` celle que donne-
rait les e´quations, ∆P . On ite`re le calcul de ∆P , jusqu’a` ce que ∆P soit suffisamment
proche du vecteur nul. On obtient alors la distribution verticale de P , pour chaque
distribution verticale de la vitesse du son. D’apre`s la relation (3.7), on de´duit la
distribution verticale de la densite´.
Pour clore les relations pre´ce´dentes, il faut trouver une relation reliant la dis-
tribution verticale de la tempe´rature a` la distribution verticale de la densite´. C’est
l’objectif de la prochaine section.
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3.3 Equilibre radiatif – Tempe´rature
3.3.1 Introduction
Cette section traite du transfert radiatif dans l’atmosphe`re du disque. Trois cas
particuliers vont eˆtre examine´s : (i) le cas ou` il n’y a pas de source d’e´nergie dans
l’atmosphe`re sauf dans le plan e´quatorial du disque, (ii) ou` la dissipation d’e´nergie
apparaˆıt dans chacune des couches de l’atmosphe`re, et, enfin (iii) celui ou` l’e´nergie
provient d’une source exte´rieure de chauffage (reprocessing).
Dans un premier temps nous allons examiner de manie`re ge´ne´rale le transfert de
rayonnement dans l’atmosphe`re du disque. Nous supposerons qu’il existe une source
d’e´nergie bien identifie´e dans chaque couche, de densite´ massique d’e´nergie u(z).
3.3.2 Equation de transfert – Conservation de l’e´nergie
Nous prendrons les notations usuelles (Mihalas, 1978). L’e´quation de transfert
radiatif s’e´crit :
µ
∂Iν(z,µ)
∂z
= χν(z) [Sν(z)− Iν(z,µ)] , (3.13)
par conse´quent, les deux premiers moments de cette e´quation s’e´crivent en inte´grant
sur µ
dHν(z)
dz
= χν(z) [Sν(z)− Jν(z)] , (3.14)
et
dKν(z)
dz
= −χν(z)Hν(z), (3.15)
avec
Jν(z) =
1
2
∫ 1
−1
Iν(z,µ)dµ, (3.16)
Hν(z) =
1
2
∫ 1
−1
Iν(z,µ)µdµ, (3.17)
Kν(z) =
1
2
∫ 1
−1
Iν(z,µ)µ
2dµ. (3.18)
A ce stade, il est ne´cessaire d’introduire la conservation de l’e´nergie. C’est ce que
traduit l’e´quation d’e´quilibre radiatif. Dans une couche, l’e´nergie qui est rayonne´e
(l’e´mission propre du milieu, Sν(z), moins ce qui provient des couches voisines Jν(z))
e´gale exactement l’e´nergie dissipe´e dans la couche. Par conse´quent :
4pi
∫
∞
0
χν(z) [Sν(z)− Jν(z)] dν = ρ(z)u(z). (3.19)
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3.3.3 Moments de l’intensite´ – Facteurs d’Eddington
Dans la suite, toutes les quantite´s ne comportant pas d’indice ν sera une quan-
tite´ inte´gre´e sur tout le spectre e´lectromagne´tique. Nous exprimerons aussi chaque
quantite´ en fonction de la coordonne´em(z), plutoˆt qu’en fonction de z. On en de´duit
donc que l’e´quation (3.14) s’e´crit
dH(m)
dm
= −u(m)
4pi
. (3.20)
Par conse´quent en inte´grant sur m, on obtient
H(m) = H(0)− UMθ(m)/4pi, (3.21)
avec
UM =
∫ M
0
u(m)dm, (3.22)
=
∫
∞
0
u(z)ρ(z)dz, (3.23)
la dissipation d’e´nergie totale dans l’atmosphe`re supe´rieure du disque par unite´ de
surface, et
θ(m) =
∫ m
0
u(m′)dm′/UM, (3.24)
=
∫
∞
z
u(z′)ρ(z′)dz′/UM, (3.25)
la fonction de distribution dans cette atmosphe`re (θ(0) = 0 et θ(M) = 1). Nous
pouvons remarquer que la condition de syme´trie dans le plan e´quatorial pour le flux
H(m) implique que H(M) = 0. Par conse´quent nous avons une relation entre H(0)
et le flux d’e´nergie dissipe´e dans la totalite´ des couches atmosphe´riques :
UM = 4piH(0). (3.26)
L’e´quation (3.15) s’e´crit
dK
dm
=
κH(m)
H(m)
, (3.27)
qui donne apre`s inte´gration sur m,
K(m) = K(0) +H(0)τH(m)− UM
4pi
τθ(m), (3.28)
en de´finissant l’opacite´ ponde´re´e par le flux,
κH =
∫
∞
0
(χν/ρ)Hνdν/H, (3.29)
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et la profondeur optique correspondante,
τH(m) =
∫ m
0
κH(m
′)dm′, (3.30)
tandis que la profondeur optique ponde´re´e par θ vaut
τθ(m) =
∫ m
0
κH(m
′)θ(m′)dm′. (3.31)
Pour re´soudre l’e´quation de transfert, il faut une relation de fermeture. On de´finit
ainsi les facteurs d’Eddington fK et fH comme le rapport entre K et J et celui entre
H(0) et J(0)
fK(m) =
K(m)
J(m)
(3.32)
fH =
H(0)
J(0)
. (3.33)
Ces quantite´s sont approxime´es dans un premier temps, puis sont e´value´es graˆce a`
des ite´rations les quantite´s J(m), H(m) et K(m). Les valeurs de fK et fH sont alors
affine´es.
On peut calculer la valeur de J(m) :
J(m) =
H(0)
fK(m)
[
τH(m)− τθ(m) + fK(0)
fH
]
. (3.34)
3.3.4 Distribution verticale de la tempe´rature – Solution
formelle
En utilisant la fonction source a` l’ETL (e´quilibre thermodynamique local), on
peut e´crire
Sν =
κν
χν
Bν +
(
1− κν
χν
)
Jν , (3.35)
et donc d’apre`s l’e´quation (3.19)
κB(m)B(m) = κJ(m)J(m) +
u(m)
4pi
, (3.36)
ou` κB(m) et κJ(m) sont respectivement l’absorption moyenne de Planck et l’ab-
sorption ponde´re´e par l’intensite´ moyenne, de´finies par
κB =
∫
∞
0
(κν/ρ)Bνdν/B, (3.37)
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et
κJ =
∫
∞
0
(κν/ρ)Jνdν/J. (3.38)
Comme nous avons piB(m) = σT 4(m), nous obtenons la distribution verticale
de la tempe´rature en utilisant les e´quations (3.34) et (3.36) :
T 4(m) =
κJ(m)
4κB(m)fK(m)
T 4eff
{[
τH(m)− τθ(m) + fK(0)
fH
]
+
fK(m)
κJ(m)M
u(m)
U
}
,
(3.39)
avec
σT 4eff = 4piH(0), (3.40)
= UM. (3.41)
L’e´quation (3.39) a donc une signification tre`s pre´cise. La distribution verticale
de le tempe´rature est semblable a` celle d’une atmosphe`re stellaire,
T 4(τ) =
κJ(τ)
4κB(τ)fK(τ)
T 4
∗eff
[
τ +
fK(0)
fH
]
, (3.42)
a` deux diffe´rence pre`s :
– τ a e´te´ remplace´ par τH(m)(1 − τθ(m)τH(m)). Cela repre´sente approximativement
l’e´paisseur optique du disque a` partir de sa surface supe´rieure jusqu’a` la couche
ou` s’effectue la majorite´ de la dissipation visqueuse. Au-dessus de cette couche,
l’atmosphe`re se comporte comme une atmosphe`re stellaire ou` il n’y a pas de
dissipation d’e´nergie, et en dessous, la tempe´rature est quasiment constante.
– il y a un terme supple´mentaire proportionnel a` la dissipation d’e´nergie. La
tempe´rature est donc la somme 1 d’un terme purement radiatif (comme dans
une atmosphe`re stellaire classique) et d’un terme local.
Il est inte´ressant de noter que le terme proportionnel a` la densite´ massique
d’e´nergie u(m) est aussi inversement proportionnel a` l’e´paisseur optique totale du
disque. Il est donc important lorsque l’e´paisseur optique du disque est faible, c’est-
a`-dire dans les zones optiquement minces.
Nous allons conside´rer 3 cas :
(i) le cas ou` u(m) est nul partout sauf dans le plan me´dian. On a donc
u(m) = Uδ(m−M).
1. en re´alite´ c’est un abus de langage, car c’est plutoˆt la somme des tempe´ratures a` la puissance
4, proportionnelle a` des e´nergies, qui est calcule´e.
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(ii) le cas ou` la dissipation d’e´nergie apparaˆıt dans toutes les couches a` cause de
frottements visqueux.
(iii) le cas ou` u(m) provient du chauffage stellaire.
3.3.5 Tempe´rature – Solution approche´e
Pour obtenir la relation (3.39), aucune approximation n’a e´te´ faite, excepte´ l’hy-
pothe`se d’e´quilibre thermodynamique local. Cette e´quation n’est pas exploitable, car
les quantite´s fK , fH , τH , τθ et κB ne sont pas connues. On peut invoquer plusieurs
approximations qui rendent la relation utilisable (sugge´re´e par Hubeny 1990).
– les approximations classiques d’Eddington fK =
1
3
et fH(0) =
2
3
,
– l’e´galite´ κJ = κB, ce qui d’apre`s Mihalas (1978), est une bonne approximation,
– τH = τR, l’opacite´ moyenne de Rosseland, et κB = εκR, ε repre´sentant la
moyenne de κν/χν (on de´finit τtot = κBM).
Pour ce qui est de u(m) et τθ, il convient de faire des approximations correspondant
a` la physique de la dissipation. En effet τθ sera comple`tement diffe´rent suivant que
la dissipation d’e´nergie principale s’ope`re dans les couches supe´rieures ou internes
de l’atmosphe`re du disque.
L’e´quation (3.39) s’e´crit alors :
T 4(m) =
3
4
T 4eff
{[
τ(m)− τθ(m) + 2
3
]
+
1
3ετtot
u(m)
U
}
(3.43)
3.4 Me´thodes de re´solution
Les e´quations expose´es ci-dessus re´solvent the´oriquement le proble`me. Les e´qua-
tions e´tant couple´es et non line´aires, il n’est pas possible d’aller plus loin dans la
re´solution analytique des e´quations. Il faut donc utiliser une me´thode nume´rique.
Mihalas (1978) propose 2 me´thodes comple´mentaires : la me´thode d’ite´ration Λ et
la me´hode de Feautrier . Les deux me´thodes permettent d’obtenir une solution par
des ite´rations succesives. La premie`re e´tape consiste donc en une initialisation des
diffe´rentes variables.
3.4.1 L’initialisation
Le proce´de´ consiste, avant de re´soudre la structure verticale pour un anneau, a`
calculer les quantite´s donne´es par le mode`le a` une couche homoge`ne comme dans
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le chapitre pre´ce´dent. On aura alors une bonne estimation des diffe´rentes variables.
Connaissant M , on peut discre´tiser la couche en plusieurs couches de manie`re lo-
garithmique car c’est la distribution naturelle de la matie`re trouve´e dans le cas
homoge`ne (cf. §3.2.1). Comme la profondeur optique τ(m) de´pend de la distribu-
tion de la masse, on obtient une structure verticale pour τ , pour la densite´ ρ, et
finalement pour la pression. L’atmosphe`re est suppose´e isotherme, de tempe´rature
Teff . L’e´chelle locale, la vitesse du son et la viscosite´ sont suppose´es constantes dans
toute l’atmosphe`re et sont calcule´es a` partir de la valeur de la tempe´rature T = Teff .
3.4.2 L’ite´ration Λ
Le principe est base´ sur une convergence simple. Toutes les variables sont donne´es
au cours de l’initialisation. On en prend une et graˆce a` la (ou les) relation(s) qui
permet(tent) de calculer sa valeur en fonction des autres quantite´s on obtient une
nouvelle valeur de cette variable. On agit alors sur toutes les variables, en pratiquant,
quand cela est possible, des ite´rations a` l’inte´rieur d’autres ite´rations pour minimiser
les calculs. On interrompt les ite´rations lorsque l’on observe la convergence des
diffe´rentes variables.
C’est la me´thode employe´e dans le chapitre 2 pour calculer la tempe´rature. Celle-
ci permet de de´terminer les nouvelles valeurs des autres variables, et donc d’aboutir
a` une nouvelle tempe´rature. On re´pe`te ces ope´rations, jusqu’a` ce que la convergence
soit constate´e.
3.4.3 La me´thode dite de Feautrier
Elle a son origine dans la re´solution nume´rique de l’e´quation de transfert pour la
structure interne des e´toiles. Feautrier (1969) proposait de line´ariser les diffe´rentes
e´quations et de poser le proble`me sous forme de matrices. Les termes de la couche
n, n’ont de rapport qu’avec les termes des couches n+1 et n− 1. Les matrices sont
donc tridiagonales. Les variables se mettent sous forme de vecteurs dont l’indice
est le nume´ro de couche. En inversant les matrices on obtient directement la valeur
de chacune des variables pour chaque couche. Cette me´thode, de´crite dans Mihalas
(1978), a l’avantage de re´soudre toute la strucure verticale en une seule fois. On
peut utiliser ensuite la me´thode expose´e dans le paragraphe pre´ce´dent pour faire
converger les vecteurs.
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3.4.4 Me´thode employe´e
Je vais de´crire la me´thode employe´e dans mes simulations nume´riques.
1. Supposons la distribution verticale de la tempe´rature connue (obtenue dans
une ite´ration pre´ce´dente ou initialise´e),
2. la distribution verticale de la vitesse du son est calcule´e,
3. l’e´quilibre hydrostatique est re´solu (cf. §3.2) et la distribution verticale de la
pression est de´duite,
4. connaissant ensuite la distribution de P et de cs, on calcule la distribution
verticale de ρ = P/c2s,
5. la densite´ e´tant connue, il est possible d’obtenir la relation entre m et z, et
connaˆıtre ainsi l’altitude de chaque couche de matie`re,
6. la donne´e de la tempe´rature et la densite´ pour chaque couche permet de calcu-
ler l’opacite´ de chacune, puis leur profondeur optique monochromatique. On
peut en de´duire les moyennes de Planck et de Rosseland,
7. l’e´nergie dissippe´e dans chaque couche est e´value´e. Cela se fait au besoin, graˆce
aux distributions verticales des quantite´s pre´ce´demment calcule´es,
8. il est ainsi possible d’obtenir la nouvelle distribution verticale de la tempe´ra-
ture graˆce a` la formule (3.43).
Si l’on veut perfectionner la re´solution de la structure verticale de l’atmosphe`re,
il est possible de calculer J(m), H(m), K(m) et ainsi d’en de´duire les facteurs
d’Eddington fK et fH , puis d’ite´rer.
Les valeurs successives des tempe´ratures sont le´ge`rement diffe´rentes, et tendent
vers une tempe´rature limite qui est solution exacte des e´quations. J’aurais pu utiliser
la me´thode de Feautrier pour calculer la structure en tempe´rature, mais les opacite´s
e´tant assez difficilement line´arisables, l’e´quation (3.43) se preˆte bien a` la premie`re
me´thode.
Pour acce´le´rer la convergence, j’ai fait appel a` des moyennes ge´ome´triques. Sup-
posons que T1 soit l’actuelle tempe´rature et T2 la tempe´rature que l’on calcule a`
partir de T1. Je ne recommence pas le calcul avec T2 a` la place de T1, mais avec
T3 = T
α
1 T
β
2 , sachant que α et β ve´rifiant α + β = 1 (j’essaye de trouver α et β tels
que la convergence soit rapide). Je fais ensuite une ite´ration sans contrainte, a` la fin
de la proce´dure, pour ve´rifier la validite´ de la solution trouve´e.
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3.5 Application a` la structure verticale des dis-
ques de T Tauri
Les deux sources d’e´nergie mises en e´vidence dans les disques d’e´toiles jeunes sont
la viscosite´ dans le phe´nome`ne d’accre´tion et le chauffage de l’atmosphe`re du disque
par l’e´toile centrale. C’est dans ce cadre que nous allons appliquer les e´quations
ge´ne´rales de´veloppe´es dans les sections pre´ce´dentes.
3.5.1 Dissipation visqueuse dans le plan e´quatorial
Le mode`le standard (LBP) donne pour le flux e´mis par un anneau de disque :
FV (r) =
3GM∗M˙
8pir3
1−
√
R∗
r
 . (3.44)
On peut conside´rer que ce flux n’est e´mis que dans la partie e´quatoriale du disque.
Par conse´quent la dissipation d’e´nergie qu’il y a dans chaque couche par unite´ de
masse peut eˆtre formalise´e par la formule
u(m) =
FV
M
δ(m−M), (3.45)
ou encore
u(m) = 0 si 0 ≤ m < M
u(m) = FV
M
si m =M.
(3.46)
Par conse´quent, θ(m) et U s’e´crivent :
θ(m) =
 0 si 0 ≤ m < M1 si m =M , (3.47)
U =
FV
M
, (3.48)
et τθ(m) :
τθ(m) = 0. (3.49)
On a bien suˆr FV = σT
4
V = σT
4
eff . Finalement la structure verticale de la tempe´rature
(cf. e´quation (3.39)) devient
T 4(m) =
κJ(m)
4κB(m)fK(m)
T 4V
[
τH(m) +
fK(0)
fH
]
, (3.50)
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soit dans le cadre des approximations de la section 3.3.5
T 4(m) =
3
4
T 4V
(
τ +
2
3
)
. (3.51)
On remarque alors que l’atmosphe`re se comporte comme une atmosphe`re stellaire
dont le flux a` la limite infe´rieure est FV . C’est un mode`le tre`s simple qui montre
que la couche qui posse`de la tempe´rature TV , n’est pas la couche centrale, mais la
couche correspondant a` τ = 2/3. C’est donc elle qui varie en r−3/4. La tempe´rature
a` la surface du disque est (1/2)1/4TV = 0.841TV , et donc varie aussi en r
−3/4. Par
conse´quent il n’y a pas moyen d’avoir une tempe´rature effective observe´e (celle qui
correspond a` la couche τ = 2/3 cos θ, θ e´tant l’angle d’inclinaison du disque) qui
varie en une autre puissance de r.
La tempe´rature de la couche centrale, Tc, ne varie pas comme celle des couches
supe´rieures. En effet la tempe´rature est proportionnelle a` TV τ
1/4
tot , et τtot = κM est
une fonction de la tempe´rature. Supposons que
κ ∝ T q, (3.52)
alors comme M ∝ ν−1visc et νvisc ∝ c2S/Ω ∝ Tr3/2, on a donc
Tc ∝ r−9/(10−2q). (3.53)
Si l’opacite´ est domine´e par les grains de glace (T<150 K; q=2) Tc ∝ r−3/2. En
revanche, si l’opacite´ est domine´e par un me´lange de graphite et de silicate (T
compris entre 200K et 1800K ; q=1) Tc ∝ r−9/8.
Par rapport au mode`le a` une couche, ce mode`le n’apporte pas beaucoup de chan-
gement quant au flux e´mergeant et ne peut donc pas reproduire une variation de
la tempe´rature effective observe´e autre qu’en r−3/4, ne´cessaire pour interpre´ter les
observations des distributions spectrales d’e´nergie d’e´toiles T Tauri qui sont prati-
quement plates dans l’infrarouge. Cependant l’information apporte´e par ce mode`le
sur la distribution verticale en tempe´rature et en densite´ permet d’appre´hender avec
une bonne approximation les conditions physiques a` l’inte´rieur du disque.
3.5.2 Dissipation visqueuse sur toute la hauteur du disque
Cette fois on conside`re une densite´ massique d’e´nergie qui de´pend des conditions
locales. Sachant que la dissipation d’e´nergie par unite´ de masse due a` la viscosite´
vaut (Franck, King & Raine 1985) :
u(m) = νvisc
(
r
dΩ
dr
)2
, (3.54)
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avec νvisc le coefficient de viscosite´ dynamique et Ω la vistesse angulaire des particules
au rayon r. Dans le cas d’un disque ke´plerien,
Ω =
(
GM∗
r3
)1/2
, (3.55)
on obtient donc
u(m) =
9
4
Ω2νvisc. (3.56)
Finalement, on retrouve, pour la solution formelle, la meˆme e´quation que Hubeny
(1990)
T 4(m) =
κJ(m)
4κB(m)fK(m)
T 4V
{[
τH(m)− τθ(m) + fK(0)
fH
]
+
fK(m)
κJ(m)M
νvisc(m)
¯νvisc
}
,
(3.57)
et pour la solution approche´e :
T 4(m) =
3
4
T 4V
{[
τ(m)− τθ(m) + 2
3
]
+
1
3ετtot
νvisc(m)
¯νvisc
}
, (3.58)
en remarquant que l’on peut e´crire τθ(m) en fonction de θ(m) de´fini par
θ(m) =
∫ m
0
νvisc(m
′)dm′/ ¯νviscM, (3.59)
avec
¯νvisc =
∫ M
0
νvisc(m)dm/M. (3.60)
Ces e´quations sont donc similaires a` celles de la section pre´ce´dente (§3.5.1), avec
deux particularite´s
– τθ(m) est une profondeur optique ponde´re´e par la distribution de la viscosite´
dans l’atmosphe`re. Si le coefficient de viscosite´ νvisc est constant sur toute la
hauteur de l’anneau alors θ(m) = m/M et donc τθ(m) =
1
2
τ 2/τtot ou` τtot est
l’e´paisseur optique de la moitie´ supe´rieure du disque. Par conse´quent τ − τθ
varie entre τ et τ/2 dans l’atmosphe`re.
– la pre´sence d’un terme proportionnel a` νvisc/ ¯νvisc peut avoir des effets impor-
tants (constants si νvisc(m) est constante sur toute la hauteur).
Un des points nouveaux de cette structure verticale de tempe´rature est l’intro-
duction de la viscosite´, qui n’apparaissait pas dans la pre´ce´dente section. Il est donc
important de connaˆıtre son comportement en fonction des conditions locales pour
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juger de son effet. Il n’existe pas a` ce jour de description exacte de la viscosite´ induite
par la turbulence. Je citerai deux approches :
– celle de Lynden-Bell et Pringle (1974) qui consiste a` parame´triser la viscosite´
avec un nombre de Reynolds constant
νvisc = ReΩr
2, (3.61)
et qui implique donc une viscosite´ uniforme dans toute l’atmosphe`re,
– la ce´le`bre prescription α de Shakura & Sunyaev (1973) qui formule la viscosite´
en fonction de la vitesse locale du son et de l’e´chelle locale de hauteur
νvisc =
2
3
αcs(m)h(m) (3.62)
=
2
3
αkBT (m)/Ω. (3.63)
(3.64)
L’e´quation (3.58) peut eˆtre se´pare´e en trois termes. Le premier contient le facteur
τ−τθ, le second contient le facteur 2/3 et le troisie`me contient le terme proportionnel
a` la viscosite´. Supposons que les trois termes correspondent a` trois re´gimes distincts,
et que l’opacite´ soit une fonction puissance de la tempe´rature κ = κ0T
q. On suppose
ε = 1. On a alors
T (m) =
(
3
4
)1/4
TV
[
τ
(
1− 4
9− q
(
τ
τtot
) 5−q
4
)]1/4
(3.65)
T (m) =
(
1
2
)1/4
TV (3.66)
T (m) =
(
1
4τtot
) 1
3+q
TV (3.67)
On s’aperc¸oit que la distribution de tempe´rature est fonction de la profondeur op-
tique pour τ > 1 (e´quation (3.65)). En-dec¸a` (τ < 1) il y a compe´tition entre la
tempe´rature qu’il y aurait sans viscosite´ (e´quation (3.66)) et celle impose´e par la
viscosite´ (e´quation (3.67)). Cette dernie`re n’est importante que si l’anneau conside´re´
est optiquement mince (τtot < 1). Cette tempe´rature est celle qui est calcule´e, dans
le mode`le a` une couche, en imposant un flux e´mergeant e´gal au flux d’e´nergie duˆ a`
la dissipation visqueuse d’e´nergie et en prenant une e´paisseur optique τtot ¿ 1.
Ici encore, le mode`le de structure vertical, bien qu’il nous apporte une information
sur la distribution des observables, n’ame`ne aucune nouveaute´ quant aux diagnostics
photome´triques et spectrome´triques. En effet si l’anneau du disque conside´re´ est
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optiquement mince, on a un flux qui est identique a` celui calcule´ avec le mode`le a`
une couche et si l’anneau est optiquement e´pais, la structure verticale est alors celui
d’une atmosphe`re stellaire, qui e´met un flux identique a` celui e´mis par un disque
a` une couche (§3.5.1). Bien entendu, toutes ces conclusions sont aussi rassurantes
car elles montrent la cohe´rence entre le mode`le de structure radiale traite´ pour
une atmosphe`re homoge`ne et le mode`le de structure verticale multicouches. Pour
obtenir des informations supple´mentaires, il faut reprendre le mode`le d’accre´tion
pour le traiter comple`tement sur toute la hauteur de l’atmosphe`re, et non l’utiliser
dans sa version moyenne´e.
3.5.3 Chauffage par l’e´toile centrale
Le chauffage par l’e´toile centrale des couches de l’atmosphe`re du disque ap-
porte des diagnostics nouveaux. La formulation qui a e´te´ utilise´e dans le chapitre
pre´ce´dant (mode`le a` une couche) est une version moyenne´e de la vraie structure
verticale du disque. Elle ne´glige notamment l’apport des couches supe´rieures opti-
quement minces de l’atmosphe`re du disque. Or nous montrons dans cette section
que ces couches peuvent avoir un roˆle important, notamment par la formation d’une
chromosphe`re du disque. Cette chromosphe`re est simplement due au chauffage des
couches supe´rieures de l’atmosphe`re par des photons rasants provenant de l’e´toile.
Si ces photons arrivaient perpendiculairement au disque, ils seraient absorbe´s en
moyenne dans la photosphe`re du disque et donc contribueraient aux sources d’e´nergie
du continu. En revanche, loin de l’e´toile, les photons atteignent le disque sur des
trajectoires rasantes presque paralle`les au disque et sont donc absorbe´s en moyenne
dans les couches supe´rieures de l’atmosphe`re. Ils cre´ent alors une couche optique-
ment mince ayant une tempe´rature supe´rieure a` celles des couches plus profondes.
Des raies d’e´mission peuvent donc se cre´er, formant ce que l’on appelle habituelle-
ment une chromosphe`re.
Le transfert de rayonnement peut se faire de manie`re totalement inde´pendante
du transfert de´veloppe´ pre´ce´demment. C’est l’objet de l’article cite´ en annexe (Mal-
bet & Bertout 1991) dont les re´sultats sont rappele´s dans le premier paragraphe.
Le chauffage stellaire est conside´re´ dans cet article comme une source d’e´nergie
radiative, alors que l’on peut retrouver ces re´sultats graˆce a` la ge´ne´ralisation du
transfert dans une atmosphe`re, en conside´rant le chauffage stellaire comme une
source d’e´nergie non-radiative. Le second paragraphe de´rive les e´quations par rap-
port a` cette formulation et e´tablit la comparaison entre les deux raisonnements. Le
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troisie`me paragraphe discute des principales nouveaute´s apporte´es par ce chauffage
stellaire.
Le chauffage stellaire comme source d’e´nergie radiative
Le lecteur est invite´ a` se reporter a` la publication (Malbet & Bertout, 1991) pour
un de´veloppement plus complet des e´quations.
Je ne de´veloppe pas ici les calculs menant a` la solution formelle. J’attire l’atten-
tion du lecteur sur la diffe´rence entre ce que je vais de´velopper et l’article. Ici, je
ne prends pas en compte de dissipation visqueuse, meˆme dans le plan e´quatorial du
disque.
Le point de de´part est l’e´quation de transfert de rayonnement donne´e par exemple
par Mihalas (1978). La deuxie`me e´quation est celle de la conservation de l’e´nergie,
que l’on appelle, l’e´quation de l’e´quilibre radiatif. Dans cette e´quation, on peut in-
clure le rayonnement stellaire comme partie inte´grante du rayonnement a` l’inte´rieur
de l’atmosphe`re, ou bien le conside´rer comme une source d’e´nergie exte´rieure n’ayant
donc pas d’interaction avec le rayonnement a` l’inte´rieur du disque. Dans ce para-
graphe nous avons pris le premier point de vue, alors que le second est de´veloppe´
dans le prochain paragraphe. Dans notre cas, comme le rayonnement stellaire est
comptabilise´ dans le rayonnement a` l’inte´rieur du disque, il n’y a donc pas d’autre
source d’e´nergie, et l’e´quation d’e´quilibre radiatif s’e´crit de la meˆme fac¸on que dans
les atmosphe`res stellaires. C’est le meˆme de´veloppement que celui de la section 3.3
avec aucune source de dissipation d’e´nergie (u(m) = 0). On obtient donc de la meˆme
fac¸on les diffe´rents moments de l’intensite´ spe´cifique J(m), H(m) et K(m). On re-
marquera que le flux e´mergeant H(0) est nul. Cela paraˆıt paradoxal, mais il faut se
souvenir que H(0) est le flux global inte´gre´ dans toutes les directions. Or on a une
source exte´rieure de chauffage : le rayonnement stellaire. On peut donc de´composer
H(0) sous la forme
H(0) = H+ −H−, (3.68)
avec H− = H∗ = FA le flux entrant et H
+ le flux sortant. Finalement la condition
de syme´trie dans le plan e´quatorial impose que H+ soit e´gal en valeur absolue au
flux du rayonnement stellaire H− traversant la couche supe´rieure et l’on retrouve le
mode`le simple utilise´ dans le pre´ce´dant chapitre, c’est-a`-dire
H+ = FA. (3.69)
Normalement, il faut clore ce syste`me d’e´quations par une relation de fermeture.
On utilise habituellement les facteurs d’Eddington fK(m) = K(m)/J(m) et fH =
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H(0)/J(0) qui e´tablissent un lien entre l’intensite´ moyenne J , et, K et H. Ensuite
on approxime ces facteurs d’Eddington dans le cas d’un rayonnement isotrope ou`
fK = 1/3 et fH = 1/2, et on ite`re la re´solution de ces e´quations, en calculant
les facteurs d’Eddington avec les pre´ce´dentes estimations des diffe´rents moments
de l’intensite´. C’est ce que l’on pourrait ope´rer si le rayonnement provenant de
l’e´toile n’e´tait pas aussi anisotrope. En effet pour des rayons importants du disque,
le rayonnement stellaire est tre`s rasant, et donc pour les couches supe´rieures, du
fait que le rayonnement est la somme du rayonnement ¡¡ propre ¿¿ du disque et du
rayonnement stellaire, il est fortement non isotrope. Bien suˆr le raisonnement avec fK
et fH n’est pas faux, mais l’approximation sera fausse a` l’initialisation (fK = 1/3
et fH = 1/2 correspondent a` un rayonnement isotrope), et seules les simulations
nume´riques convergeront vers la solution exacte. Si, au contraire, nous voulons une
solution approxime´e proche de la solution exacte, il est ne´cessaire de trouver des
quantite´s a` peu pre`s isotropes, ce qui n’est pas le cas de K/J et de H/J .
L’ide´e est donc d’utiliser le formalisme de re´flexion et de transmission diffuse
(Chandrasekhar 1960) pour rendre l’intensite´ spe´cifique isotrope. Pour cela, on in-
troduit l’intensite´ ¡¡ diffuse ¿¿ Idν (m,µ), qui re´sulte d’au moins un processus de dif-
fusion. Cette intensite´ est suppose´e plus isotrope que la vraie intensite´. Si I 0ν (m,µ)
est l’intensite´ stellaire, et I0ν (m,µ)e
τν(m)/µ est l’intensite´ stellaire qui n’a pas encore
e´te´ absorbe´e ou diffuse´e a` la profondeur m, alors
Idν (m,µ) = Iν(m,µ)− I0ν (m,µ)eτν(m)/µ (3.70)
L’intensite´ diffuse est alors l’intensite´ spe´cifique moins la composante anisotropique.
Justifions le fait que I0ν (m,µ)e
τν(m)/µ est l’intensite´ qui n’a pas e´te´ absorbe´e ou
diffuse´e avant d’arriver a` la couchem. Tout d’abord rappelons que µ est une quantite´
alge´brique qui vaut le cosinus de l’angle d’incidence. µ est donc ne´gatif pour le
rayonnement stellaire incident. Dans le cas que nous conside´rons, Iν(m) repre´sente
l’intensite´ stellaire qui n’a pas encore e´te´ absorbe´e. Elle ve´rifie donc l’e´quation de
transfert sans le terme source :
µ
∂Iν(m,µ)
∂m
=
χν(m)
ρ(m)
Iν(m,µ), (3.71)
puisque l’intensite´ e´mise n’est pas comptabilise´e dans le rayonnement stellaire ab-
sorbe´. Par conse´quent on obtient
Iν(m,µ) = I
0
ν (m,µ)e
τν(m)/µ, (3.72)
si I0ν (m,µ) est le rayonnement stellaire incident et τν(m) =
∫m
0 χν(m)/ρ(m)dm.
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On de´finit Jd(m), Hd(m) et Kd(m) respectivement l’intensite´ moyenne diffuse,
le flux d’Eddington diffus et le second moment du champ de rayonnement diffus :
Jd(m) = J(m)− J0(m), (3.73)
Hd(m) = H(m)−H0(m), (3.74)
Kd(m) = K(m)−K0(m), (3.75)
avec
J0(m) =
1
2
∫ 1
−1
I0(m,µ)eτ
0(m,µ)/µdµ, (3.76)
H0(m) =
1
2
∫ 1
−1
µI0(m,µ)eτ
0(m,µ)/µdµ, (3.77)
K0(m) =
1
2
∫ 1
−1
µ2I0(m,µ)eτ
0(m,µ)/µdµ, (3.78)
et
I0(m,µ) =
∫
∞
0
I0ν (m,µ)dν, (3.79)
eτ
0(m,µ)/µ =
∫
∞
0 I
0
ν (m,µ)e
τ0ν (m)/µdν∫
∞
0 I
0
ν (m,µ)dν
. (3.80)
On de´finit alors les facteurs d’Eddington relatifs a` l’intensite´ diffuse :
fdK(m) =
Kd(m)
Jd(m)
et fdH =
Kd(0)
Jd(0)
. (3.81)
L’alge`bre qui suit est pratiquement identique a` celle de´veloppe´e dans l’approche
ge´ne´rale des e´quations de la section3.3 et l’on trouve une solution formelle pour la
distribution verticale de la tempe´rature proche de celle trouve´e dans le cas ge´ne´ral :
T 4(m) =
κdJ(m)
4κB(m)f dK(m)
T 4A
[
K0(m)−K0(0)
H0(0)
+
fdK(0)
fdH
]
+
pi
σ
χ0J(m)
κB(m)
J0(m), (3.82)
avec
κdJ(m) =
∫
∞
0
κν
ρ(m)
Jdν (z)dν
Jd(z)
, (3.83)
χ0J(m) =
∫
∞
0
χν
ρ(m)
J0ν (z)dν
J0(z)
, (3.84)
et la tempe´rature de reprocessing de´finie dans le mode`le a` une couche par
σT 4A = FA = −4piH0(0). (3.85)
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On remarquera une diffe´rence par rapport a` l’e´quation (28) de l’article de Malbet &
Bertout (1991) qui provient de la correction d’une le´ge`re erreur. En effet, je n’utilise
pas κJ , mais κ
d
J et χ
0
J . Cela vient d’une erreur dans la de´finition de la fonction
source. Comme la fonction source est isotropique par de´finition (ne de´pend pas de
µ) elle ne peut donc pas eˆtre fonction de J(m), mais de J d(m)
Sν =
κν
χν
Bν +
(
1− κν
χν
)
Jdν , (3.86)
et la relation (25) de l’article qui repre´sente la condition d’e´quilibre radiatif s’e´crit
κB(m)B(m) = κ
d
J(m)J
d(m) + χ0J(m)J
0(m). (3.87)
La discussion sur la signification de cette e´quation sera aborde´e dans le troisie`me
paragraphe apre`s la deuxie`me de´rivation de cette e´quation par le formalisme des
e´nergies dissipe´es.
Le chauffage stellaire comme source d’e´nergie non radiative
Il s’agit cette fois de conside´rer le rayonnement stellaire comme une simple source
d’e´nergie, et non comme un rayonnement. En effet, l’e´nergie dissipe´e par l’e´toile dans
la couche m vaut :
u(m) = 4pi
∫
∞
0
dν
∫
dΩ
κν(m)
ρ(m)
I0ν (m,µ)e
τν(m)/µ (3.88)
= χ0J(m)J
0(m) (3.89)
avec les notations du paragraphe pre´ce´dent. Pour utiliser la formule (3.39) il faut
calculer θ(m) et τθ(m). Apre`s quelques lignes de calcul ou` les inte´grations sur m
sont remplace´es par des inte´grations sur la profondeur optique, on trouve
UM = −H0(0)θ(m) = 1− H
0(m)
H0(0)
(3.90)
τθ(m) = τH(m)− K
0(m)−K0(0)
H0(0)
. (3.91)
On retrouve ainsi la meˆme e´quation que l’e´quation (3.82)
T 4(m) =
κJ(m)
4κB(m)fK(m)
T 4A
{[
K0(m)−K0(0)
H0(0)
+
fK(0)
fH
]
+
fK(m)
κJ(m)
χ0J(m)J
0(m)
−H0(0)
}
. (3.92)
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En fait les variables relie´es a` l’intensite´ spe´cifique dans cette formulation sont
exactement l’e´quivalent des variables correspondantes relie´es a` l’intensite´ spe´cifique
diffuse de l’article. Dans le premier cas (§3.5.3) le transfert de rayonnement concerne
le rayonnement global, et les approximations d’Eddington se rapportent a` une in-
tensite´ diffuse, qui correspond a` l’intensite´ spe´cifique du deuxie`me cas (§3.5.3).
Discussion – Nouveaux diagnostics
Comme on peut le remarquer aise´ment, on retrouve les deux termes de l’e´quation
(3.39). Le premier repre´sente le transfert dans une atmosphe`re standard module´e par
la pre´sence d’une source d’e´nergie exte´rieure, le deuxie`me correspond au chauffage
des couches optiquement minces.
Le premier terme est proportionnel a` une e´paisseur optique
τA(m) =
K0(m)−K0(0)
H0(0)
. (3.93)
Si nous appelons −µ∗ le cosinus de l’angle sous lequel l’e´toile est vue, c’est-a`-dire
tel que
µ∗ ≈ −H0(0)/J0(0) (3.94)
≈ −K0(0)/H0(0), (3.95)
alors d’apre`s la nature exponentielle de K0(m) (cf. e´quation (3.78)) on obtient le
comportement asymptotique de τA(m)
τA(m) ≈ τ 0(m) ≈ τ quand τ 0 ¿ µ∗ (3.96)
τA(m) ≈ −K
0(0)
H0(0)
≈ µ∗ quand τ 0 À µ∗. (3.97)
Par conse´quent le chauffage par l’e´toile devient inefficace quand τ 0 devient supe´rieur
a` µ∗ (qui est par de´finition < 1). Cela signifie que pour des profondeurs optiques
telle que l’e´toile se situe a` plus d’un libre parcours moyen de photon, c’est-a`-dire
tre`s pre`s de la surface du disque si l’e´toile est presque sur l’horizon du disque, alors,
la tempe´rature est constante et e´gale a`
T 4(m) ≈ 3
4
T 4A
(
µ∗ +
2
3
)
, c.-a`-d. <
1
2
T 4A. (3.98)
Ce qui signifie que vu de face le disque rayonne comme un corps noir dont la
tempe´rature est infe´rieure a` TA, comme le laisse supposer le mode`le a` une couche,
bien que le flux inte´gre´ sur toutes les directions sortantes est bien e´gal a` FA.
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Quant au deuxie`me terme il se comporte comme
J0(z) ≈ −H
0(z)
µ∗
≈ σT
4
Ae
−τ/µ∗
µ∗
(3.99)
et donc devient important quand µ∗ devient faible, c’est-a`-dire loin de l’e´toile sur les
bords exte´rieurs du disque, dans une re´gion 0 < τ < µ∗ qui devient de plus en plus
fine. C’est une sorte de chromosphe`re de l’atmophe`re du disque. La tempe´rature
dans cette re´gion optiquement mince est e´leve´e, propice a` la formation de raies
non plus d’absorption, mais d’e´mission, pour un observateur place´ de face. De plus,
si l’on observe le disque avec une forte inclinaison telle que le cosinus directeur
soit infe´rieur a` µ∗, alors, les re´gions e´mettrices, situe´es sur la ligne de vise´e a` une
distance correspondant a` τ = 1, posse`dent une tempe´rature supe´rieure de l’ordre de
TA/µ
1/4
∗ > ou À TA. Le flux e´mis dans cette direction est donc plus important que
celui attendu, FA.
Comme mode`le approche´, nous allons prendre un chauffage stellaire incident
sous forme d’un faisceau paralle`le avec un cosinus d’angle e´gal a` −µ0, sur un disque
infiniment fin. On aura donc
I0(r,µ) = I0(r)δ[µ− (−µ0)] (3.100)
Pour calculer la valeur de µ0(r) et de I0(r) nous allons prendre les valeurs exactes
de J0(0) et de H0(0) :
J0(0) = 1
2
I0(r) =
B(T∗)
4
[1− cosφ] , (3.101)
H0(0) = −1
2
µ0(r)I0(r) = −B(T∗)
4pi
[
φ− sin 2φ
2
]
, (3.102)
(3.103)
avec sinφ = R∗/r. Ce qui donne pour µ0(r) et de I0(r)
µ0(r) =
H0(0)
J0(0)
=
φ− sin 2φ
2
4 sin2 φ
2
, (3.104)
I0(r) =
σT 4
∗
pi
sin2
φ
2
. (3.105)
(3.106)
On a par conse´quent la solution approche´e
T 4(m) =
3
4
T 4A
(
α(τ/µ0)τ +
2
3
)
+
1
4
T 4A
µ0
e−τ/µ0 , (3.107)
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avec la fonction α(x) de´finie par
α(x) =
1− e−x
x
. (3.108)
3.5.4 Mode`le complet du disque
Pour achever cette section je donne la forme formelle comple`te de la tempe´rature
d’une couche m, incluant a` la fois les effets de la viscosite´ et de l’e´toile centrale.
T 4(m) =
κJ(m)
4κB(m)fK(m)
T 4V
{[
τH(m)− τθ(m) + fK(0)
fH
]
+
fK(m)
κJM
νvisc(m)
¯νvisc
}
+
κJ(m)
4κB(m)fK(m)
T 4A
{[
K0(m)−K0(0)
H0(0)
+
fK(0)
fH
]
+
fK(m)
κJ
χ0J(m)J
0(m)
−H0(0)
}
. (3.109)
En ce qui concerne la distribution verticale de tempe´rature approche´e d’un disque
infiniment fin et une viscosite´ constante sur toute la hauteur de l’anneau
T 4(m) =
3
4
T 4V
[
τ(m)(1− τ(m)
2τtot
) +
2
3
+
1
3ετtot
νvisc(m)
¯νvisc
]
+
3
4
T 4A
[
α(τ/µ0)τ +
2
3
]
+
1
4
T 4A
µ0
e−τ/µ0 , (3.110)
3.6 Applications : simulations de disques a` 2 di-
mensions
Dans un premier temps j’ai simule´ un disque ayant une dissipation d’e´nergie due a`
la viscosite´ situe´e au centre du disque et subissant le rayonnement stellaire (§3.6.1).
Dans un deuxie`me temps j’ai simule´ un disque ne recevant pas de rayonnement
central, mais ayant une structure verticale domine´e par l’effet de la viscosite´ (§3.6.2)
3.6.1 Effets du rayonnement de l’e´toile centrale
Je me suis place´ dans le cadre de la formule (3.107), dans laquelle l’effet de la
viscosite´ a e´te´ introduit de la meˆme manie`re que dans la section 3.5.1. La variation
de la tempe´rature en fonction de la profondeur optique s’e´crit donc de manie`re
approche´e
T 4(τ) =
3
4
T 4V
(
τ +
2
3
)
+
3
4
T 4A
(
α(τ/µ0)τ +
2
3
)
+
1
4
T 4A
µ0
e−τ/µ0 , (3.111)
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Tab. 3.1 – Valeurs typiques des parame`tres pour une e´toile T Tauri.
Parame`tres
Rayon de l’e´toile, R∗ 2 R¯
Masse de l’e´toile, M∗ 1 M¯
Tempe´rature de l’e´toile, T∗ 4000 K
Taux d’accre´tion, M˙ 10−7M¯an
−1
avec
α(x) =
1− e−x
x
. (3.112)
La figure 3.1 reproduit les profils de tempe´rature en fonction de l’e´paisseur
optique pour un ensemble de parame`tres typiques d’une e´toile T Tauri (cf. table
3.1). On y distingue l’effet en r1/2 de la chromosphe`re qui augmente vers les rayons
exte´rieurs par rapport a` l’effet de la photosphe`re en r3/4.
Une e´quation similaire a` l’e´quation (3.111) a e´te´ trouve´e par Calvet et al. (1991).
Pour calculer la formation des raies de CO dans l’atmosphe`re des disques de´toiles
jeunes, ces auteurs utilisent une me´thode approche´e de´veloppe´e par Strittmatter
(1974), qui consiste a` supposer qu’il existe deux domaines de longueurs d’onde dis-
tincts, un pour le faisceau incident et une autre pour le faisceau re´e´mis. L’e´quation
(18) dans le papier de Calvet et al. (1991) est e´quivalente a` l’e´quation (3.111). Le
τ 0 et le τ de´finis pre´ce´demment correspondent aux τS et τd de Calvet et al. (1991).
Il faut eˆtre conscient que le traitement ge´ne´ral suivi dans ce travail, n’implique
pas une solution grise. En effet l’e´quation de transfert de rayonnement est inte´gre´e
sur les fre´quences, mais aucune approximation grise n’est faite. κdJ et χ
0
J sont a
priori diffe´rent car correspondent respectivement a` l’extinction due a` l’absorption et
a` l’extinction totale. Par conse´quent si l’on connait les opacite´s monochromatiques,
ce calcul nous permet de connaˆıtre rigoureusement les opacite´s moyennes.
3.6.2 Effets isole´s de la viscosite´
Les opacite´s
Pour le calcul des opacite´s monochromatiques, j’ai utilise´ une table standard d’o-
pacite´ pour les espe`ces H2, H
+
2 , H
−, H, H+ et les e´lectrons, obtenuee en re´solvant le
syste`me couple´ des e´quations d’e´quilibres statistiques avec les constantes d’e´quilibre
donne´es par Vardya (1961), ainsi qu’une table d’opacite´ pour les poussie`res donne´es
par la re´solution des e´quations propose´e par Adams (Adams et Shu, 1986).
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Fig. 3.1 – Profils verticaux de tempe´rature dans l’atmosphe`re d’un disque
d’accre´tion. Les six trac¸e´s correspondent a` des rayons de 3, 10, 30, 100, 300 et
1000 R∗. La ligne pointille´e repre´sente le profil de tempe´rature lorsque qu’il n’y a
pas de chauffage stellaire.
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Pour rendre le calcul plus rapide, les opacite´s moyennes de Rosseland de´rive´es
par Lin et Papaloizou (1985) sont utilise´es. Elles sont indique´es dans la table 2.1.
Comparaison avec le mode`le a` une couche
Pour comparer les 2 mode`les, il est ne´cessaire d’examiner ce qui est comparable.
Le flux sortant du mode`le a` plusieurs couches s’e´crit :
FDλ (r) ∝
∫ τtot
0
piBλ(T (τ(m)))e
−τ(m)dτ(m). (3.113)
Or il est montre´ (Mihalas, 1978) que dans le cas d’une atmosphe`re optiquement
e´paisse, le flux qui domine les autres provient de la couche de profondeur optique τ =
2/3. Par conse´quent, il faut examiner la distribution radiale de la tempe´rature des
couches de profondeur optique τ = 2/3. La figure 3.2 repre´sente la distribution de la
tempe´rature dans le mode`le a` une couche et dans le mode`le a` plusieurs couches. Dans
le mode`le a` plusieurs couches, les variations de la tempe´rature sont repre´sente´es en
fonction du rayon pour la couche supe´rieure (τ = 0) pour la couche photosphe´rique
(τ = 2/3) et pour la couche centrale (τ = τtot).
De meˆme, les e´carts entre les flux obtenus par les deux mode`les sont principale-
ment dus aux re´gions optiquement minces. Comme, avec les valeurs des parame`tres
que l’on a prises, le disque est presque inte´gralement optiquement e´pais, la distribu-
tion spectrale d’e´nergie est a` peu de choses pre`s la meˆme que celle de la partie (a)
de la figure 2.4 du chapitre 2.
Conditions physiques a` l’inte´rieur du disque
La tempe´rature, la profondeur optique, la densite´ et la pression sont repre´sente´es
sur les figures 3.3 et 3.4. La tempe´rature au milieu du disque est beaucoup plus
importante que la tempe´rature effective. Cette dernie`re n’a une signification que pour
le calcul du flux e´mergeant. En ce qui concerne la profondeur optique, on s’aperc¸oit
que la forme n’est pas e´vase´e partout. Il en re´sulte une complication au niveau du
chauffage du disque par l’e´toile, qui n’est pas aborde´e dans ce travail, mais qui est
traite´ nume´riquement par Bouvier, Monin & Malbet (1992). Ces auteurs montrent
que le reprocessing se concentre au centre du disque et est beaucoup plus important
en taille que le chauffage par viscosite´.
La tempe´rature est importante au centre du disque a` cause de l’opacite´. Aussi
peut on se demander si la poussie`re qui est la principale cause d’opacite´ est bien
uniforme´ment re´partie sur toute la hauteur du disque? Cela n’est possible que si le
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Fig. 3.2 – Comparaison de la tempe´rature entre le mode`le a` une couche (a` gauche)
et celui a` plusieurs couches (a` droite). A droite, le trait plein correspond aux re´gions
de profondeur optique 2/3, alors que le trait pointille´ correspond a` la tempe´rature
au milieu du disque.
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Fig. 3.3 – La tempe´rature (T ) et la profondeur optique (τ) a` l’inte´rieur du disque.
Les e´chelles spatiales sont line´aires, alors que les e´chelles des diffe´rentes quantite´s
sont logarithmiques (4 contours par de´cades en tempe´rature et 2 pour la profondeur
optique).
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Fig. 3.4 – La densite´ (ρ) et la pression (P ) a` l’inte´rieur du disque. Les e´chelles
spatiales sont line´aires, alors que les e´chelles des diffe´rentes quantite´s sont logarith-
miques (2 contours par de´cades).
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disque est convectif. Afin de re´pondre a` cette question, il est ne´cessaire de calculer
le rapport des gradients adiabatique et re´el. On en de´duit que le disque est convectif
si la quantite´,
Γ = (1− 1
γ
)
d lnP
d lnT
(3.114)
est supe´rieure a` 1 (γ est le rapport des capacite´s calorifiques isobare et isochore
du gaz). La figure 3.5 montre que le disque est convectif, sauf en des endroits tre`s
localise´s, et donc nos hypothe`ses de de´part sont correctes.
Si le disque n’e´tait pas convectif, cela signifierait que l’hypothe`se de me´lange
parfait entre le gaz et la poussie`re est fausse. En effet la poussie`re e´tant beaucoup
plus lourde que le gaz, elle va se de´poser dans le plan e´quatorial du disque. Par
conse´quent, le gaz au-dessus du disque fin de poussie`re est optiquement mince et ne
contribue donc plus au flux. Pour calculer le flux dans ces re´gions, il suffit de prendre
le mode`le a` une couche et de n’utiliser que les opacite´s de poussie`re. Cependant
dans la zone interne du disque, ou` la tempe´rature dans le plan e´quatorial de´passe la
tempe´rature de sublimation des poussie`res (1500K), il n’y a plus qu’une atmosphe`re
de gaz sans poussie`re, meˆme a` des altitudes ou` la poussie`re pourrait exister. En
effet si elle e´tait pre´sente, elle se´dimenterait et tomberait dans des zones ou` elle se
sublimerait.
3.7 Conclusion
Ce chapitre, important par sa taille, a essaye´ de faire le tour de la question de
la structure verticale d’e´toile T Tauri. Le mode`le a e´te´ de´veloppe´ surtout dans son
transfert de rayonnement. Les deux sources d’e´nergie importantes sont la dissipation
visqueuse et le chauffage stellaire.
Le traitement de la viscosite´ a montre´ que la structure verticale ne s’e´loignait
que peu de l’approximation d’Eddington pour les atmosphe`res stellaires dans les
re´gions ou` le disque est optiquement e´pais. Dans le cas ou` le disque est optiquement
mince le traitement en une couche homoge`ne apporte autant d’information que la
distribution verticale de la tempe´rature. Par conse´quent le traitement vertical de la
tempe´rature provenant de la dissipation visqueuse de l’e´nergie peut-eˆtre simplifie´ a`
l’extreˆme.
Il n’en est pas de meˆme du chauffage stellaire des diffe´rentes couches de l’atmo-
sphe`re du disque. Il a e´te´ montre´ que l’influence du rayonnement de l’e´toile, de par
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Fig. 3.5 – Le crite`re de convection Γ dans le disque. La re´gion (1) n’est pas convec-
tive. La re´gion (2) est convective.
sa directivite´, e´tait importante pour trois raisons :
– la cre´ation d’une chromosphe`re ou` le disque peut former des raies en e´mission,
– la distribution radiale du flux peut ne plus varier en r−3, mais en r−2 si le
disque est vu presque de profil,
– le flux vu de face n’est pas aussi important que dans le mode`le a` une couche
isotherme toujours a` cause du rayonnement rasant de l’e´toile.
Ce chapitre a montre´ comment on pouvait re´aliser un mode`le de disque a` deux
dimensions (a` trois dimensions si on suppose le disque axisyme´trique) et calculer en
chaque point de l’espace les conditions physiques re´gnant dans le disque. Ce peut
donc eˆtre le point de de´part de mode`le de lumie`re diffuse´e, de mode`le de formation
de raies ou de simulation hydrodynamique, qui permettraient de mieux connaˆıtre la
physique des disques de T Tauri.
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Chapitre 4
Environnement circumstellaire des
objets stellaires jeunes
Dans le chapitre 1 nous avons vu que l’environnement des e´toiles jeunes e´tait
le sie`ge de phe´nome`nes varie´s : effondrement gravitationnel, accre´tion de matie`re,
formation de grains, vents stellaires, flots bipolaires, etc... Cet environnement cir-
cumstellaire est donc tre`s riche et propice a` l’observation astronomique. Cependant
deux proble`mes rendent les observations difficiles :
– la re´solution spatiale, car les objets stellaires jeunes se situent relativement
loin,
– la diffe´rence de contraste, car l’e´toile centrale est tre`s brillante compare´e a`
l’environnement circumstellaire.
Pour connaˆıtre l’instrument a` utiliser pour de´tecter ces structures, il est ne´cessaire
de les mode´liser et de simuler des observations.
L’objet de la premie`re section (§4.1) est de calculer les courbes de brillance des
disques circumstellaires, suivant leur nature (disque d’accre´tion ou disque passif) et
suivant le type de rayonnement (thermique ou diffusion). La seconde section (§4.2)
traite des diffe´rents objets astrophysiques que l’on s’attend a` de´tecter pre`s des e´toiles
jeunes (disques, binaires, plane`to¨ıdes, flots bipolaires,...). Dans la troisie`me section
(§4.3), je passerai en revue les diffe´rentes techniques d’observation du milieu cir-
cumstellaire proche : la haute re´solution angulaire et les observations a` forts niveaux
de contraste. En conclusion, je re´sumerai les diffe´rents points aborde´s dans un dia-
gramme re´solution-contraste.
78 Chapitre 4. Environnement circumstellaire des objets stellaires jeunes
4.1 Distribution radiale de brillance des disques
circumstellaires
4.1.1 Disques d’accre´tion
Pour les disques d’acre´tion le flux provenant d’un anneau de rayon r vaut (cf
chapitre 2) :
FV (r) =
3GM∗M˙
8pir3
1−
√
R∗
r
 . (4.1)
Par conse´quent s’il est e´mis par un disque optiquement e´pais rayonnant comme un
corps noir, alors FV = σT
4
D(r), et le flux vaut par unite´ de surface :
fVν =
2hν3
c2
1
ehν/kTD(r) − 1 . (4.2)
Pour les courtes longueurs d’ondes (λ < 5 µm) et pour des tempe´ratures infe´-
rieures a` 3000K (c’est pratiquement toujours le cas, sauf pour les couches limites
ou les disques autour d’e´toiles Ae/Be de Herbig), on se trouve dans le domaine de
Wien du corps noir, et donc
fVν ∝ e−βr
3/4
, (4.3)
ce qui signifie que la de´croissance en fonction du rayon est tre`s rapide. Dans le
domaine Rayleigh-Jeans
fVν ∝ r−3/4, (4.4)
ce qui implique une de´croissance beaucoup plus lente.
A l’aide de la formule (4.2) et de
TD(r) = 8500K
(
M∗
1 M¯
)(
R∗
1 R¯
)−3/4 (
M˙
10−7 M¯an
−1
)(
r
R∗
)−3/41−
√
R∗
r
1/4
(4.5)
qui donne loin de l’e´toile
TD(r) = 150K
(
M∗
1 M¯
)(
R∗
1 R¯
)−3/4 (
M˙
10−7 M¯an
−1
)(
r
1 UA
)−3/4
, (4.6)
on obtient les abaques de la figure 4.1 qui tracent pour diffe´rents types de disques
et diffe´rentes longueurs d’ondes la distribution radiale de brillance.
4.1. Distribution radiale de brillance des disques circumstellaires 79
Fig. 4.1 – En haut : distributions radiales de brillance en fonction de la lon-
gueur d’onde d’un disque d’accre´tion (e´mission thermique). Les parame`tres adopte´s
sont caracte´ristiques d’une e´toile jeune (M = 1 M¯, R = 2 R¯, T = 4500 K,
M˙ = 10−7 M¯an
−1). En bas : idem pour λ = 10 µm avec diffe´rentes valeurs des
parame`tres.
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4.1.2 Disques passifs
Supposons que le disque se trouve dans le plan e´quatorial. D’apre`s le chapitre 2,
on trouve que
FAt(r) = σT
4
∗
1
pi
arcsinR∗
r
− R∗
r
√
1− (R∗
r
)2
 (4.7)
S’il e´met comme un corps noir on a pour le flux e´mis une relation similaire a` celle
d’un disque d’accre´tion :
fAν =
2hν3
c2
1
ehν/kTAt(r) − 1 . (4.8)
Les remarques faites au sujet du disque d’accre´tion sont donc encore valables.
On obtient de la meˆme fac¸on les abaques de distributions radiales de brillance
(figure 4.2), mais en utilisant la formule
TAt(r) = T∗
 1
pi
arcsinR∗
r
− R∗
r
√
1− (R∗
r
)2
1/4 (4.9)
ou encore
TAt(r) = 1.07 10
−2T∗
(
R∗
1 R¯
)3/4 (
r
1 UA
)−3/4
. (4.10)
On peut avoir aussi le cas d’une e´toile au-dessus d’un disque (cf Z CMa, chapitre
6). Le flux rec¸u par le disque a` une distance r de la projection orthogonale de l’e´toile
sur le disque est
FPt(r) =
1
4pi
L∗/z
2
(1 + r
2
z2
)3/2
, (4.11)
avec L∗ = 4piR
2
∗
σT 4
∗
la luminosite´ de l’e´toile et z la distance entre le disque et l’e´toile.
On a donc une tempe´rature
TPt(r) = T∗
(R∗/z)
1/2
(1 + r
2
z2
)3/8
, (4.12)
qui peut s’e´crire sous la forme loin de l’e´toile
TPt(r) = 1.32 10
−2T∗
(
R∗
1 R¯
)1/2 (
z
1R∗
)1/4 ( r
1 UA
)−3/4
(4.13)
La figure 4.3 montre les distributions radiales obtenues avec diffe´rents parame`tres.
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Fig. 4.2 – En haut : distributions radiales de brillance en fonction de la longueur
d’onde d’un disque passif (e´mission thermique). Les parame`tres adopte´s sont ca-
racte´ristiques d’une e´toile jeune (R = 2 R¯, T = 4500 K). En bas : idem pour
λ = 10 µm avec diffe´rentes valeurs des parame`tres.
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Fig. 4.3 – En haut : distributions radiales de brillance en fonction de la longueur
d’onde d’un disque passif illumine´ par une e´toile situe´e au-dessus du disque (e´mission
thermique). Les parame`tres sont caracte´ristiques d’une e´toile jeune (R = 2 R¯,
T = 4500 K) avec z = 10R∗. En bas : idem pour λ = 10 µm avec diffe´rentes valeurs
de z.
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4.1.3 Diffusion circumstellaire
On peut aussi conside´rer la diffusion provenant du rayonnement de l’e´toile dans
les couches supe´rieures de l’atmosphe`re du disque. Le changement majeur est la
de´pendance du flux en longueur d’onde. Le flux est maintenant directement propor-
tionnel au flux de l’e´toile, le facteur de proportionnalite´ valant le facteur de dilution
entre l’e´toile et l’endroit de la diffusion. On a donc pour une e´toile situe´e dans le
plan du disque et un albedo (rapport entre la lumie`re diffuse´e par la lumie`re rec¸ue)
e´gal a` 1
fAdν (r) = piBν(T∗)
1
pi
arcsinR∗
r
− R∗
r
√
1− (R∗
r
)2
 , (4.14)
et donc loin de l’e´toile
fAdν (r) = 4.06 10
−8Bν(T∗)
(
R∗
1 R¯
)3 (
r
1 UA
)−3
. (4.15)
Pour une e´toile situe´e au-dessus du disque on obtient
fPdν (r) = piBν(T∗)
R2
∗
/z2
(1 + r
2
z2
)3/2
(4.16)
soit loin de l’e´toile
fPdν (r) = 1.91 10
−7Bν(T∗)
(
R∗
1 R¯
)2 (
z
1 R¯
)(
r
1 UA
)−3
. (4.17)
La figure 4.4 trace la variation spatiale des facteurs de dilution (c’est-a`-dire sans le
facteur piBν(T∗)) dans les deux cas conside´re´s au-dessus.
Inte´reˆt de faire des cartes de disques
Il semble que le flux provenant du rayonnement des disques soit tre`s faible par
rapport au flux stellaire. Cependant l’e´toile est non-re´solue et donc le flux se dilue
dans la re´ponse impulsionnelle. Si l’e´toile est vue sous l’angle solide
Ω∗ = pi
(
R∗
d
)2
, (4.18)
et que la re´solution du te´lescope correspond a` un angle solide
Ωt = pi
(
1.220
λ
D
)2
, (4.19)
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Fig. 4.4 – En haut : facteur de dilution de la lumie`re stellaire dans un disque
e´quatorial. En bas : facteur de dilution de la lumie`re stellaire dans un disque illumine´
par une e´toile distante.
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correspondant a` la limite de la diffraction, alors le facteur de dilution dans la re´ponse
impulsionnelle est de
αd =
Ω∗
Ωt
=
(
R∗D
1.220λd
)2
. (4.20)
Prenons un exemple concret : une e´toile de type solaire (R∗ = 1 R¯) a` d =
150 pc correspondant a` la distance du nuage de formation d’e´toile du Taureau, et
un te´lescope de diame`tre D = 4 m a` λ = 1 µm. On obtient
αd ≈ 1.7 10−7 (4.21)
ce qui est du meˆme ordre de grandeur que le facteur devant Bν(T∗) dans les e´quations
(4.15) et (4.17).
On se rend compte qu’en raison des limitations instrumentales (ici la re´solution
du te´lescope), il est ne´cessaire de synthe´tiser des images de disques a` haute re´solution
spatiale et les convoluer avec la re´ponse instrumentale du te´lescope pour pre´dire les
performances re´elles des instruments, tant en re´solution qu’en sensibilite´.
4.2 Le milieu circumstellaire
4.2.1 Les disques
Je parlerai ici surtout des efforts qui ont e´te´ fait pour mode´liser des disques
circumstellaires autour des e´toiles jeunes et pour en synthe´tiser des images.
Ainsi Bertout & Bouvier (1988) ont calcule´ des images de disques de T Tauri
correspondant a` la re´solution du futur interfe´rome`tre europe´en, le VLTI. Le flux
e´mis est d’origine thermique et les bandes spectrales choisies sont centre´es autour
de 3.5 µm, 10 µm et 20 µm. La zone re´solue est de l’ordre de quelques dizaines de
milli-secondes d’arc, pour un disque de rayon 250 UA.
Lazareff et al. (1990) ont fait la meˆme mode´lisation mais pour des disques
e´mettant de la lumie`re diffuse´e dans le proche infrarouge. Les structures sont beau-
coup plus vastes (plus de 1000 UA, comprenant une ne´buleuse bipolaire) avec la
re´solution des instruments actuels (limite´es par la turbulence atmosphe´rique).
Me´nard (1989) et Bastien & Me´nard (1990) ont calcule´ l’e´mission polarise´e is-
sue d’un disque par une me´thode de Monte-Carlo. Cette e´mission provient de la
diffusion multiple de la lumie`re stellaire dans le milieu circumstellaire, notamment
dans un disque et dans une ne´buleuse bipolaire. La re´solution est aussi limite´e par
la turbulence atmosphe´rique. Les observations se font pour l’instant dans le visible.
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Malbet, Bouvier & Monin (1992) calculent un mode`le de disque re´aliste (incluant
la structure verticale) comprenant a` la fois l’e´mission thermique et diffuse´e. Ce calcul
est effectue´ en vue de synthe´tiser des images permettant d’e´valuer les performances
de l’interfe´rome´trie au sol ou spatial, a` courte ou grande longueur d’onde. Ce papier
est inse´re´ en annexe.
Le disque de β Pictoris (Smith & Terrile 1984) est un exemple de ce que l’on
pourrait de´tecter autour des e´toiles jeunes.
4.2.2 La binarite´
Un des apports de la haute-re´solution angulaire n’a pas e´te´ la de´couverte de
disque circumstellaire, mais la grande proportion de syste`mes multiples parmi les
e´toiles pre´-se´quence principale. Plusieurs revues font le point sur ce sujet : Zinnecker
(1984), Reipurth (1988), Zinnecker (1989),...
Pre`s de la moitie´ des syste`mes jeunes se re´ve`lent eˆtre des syste`mes doubles,
triples ou multiples. La se´paration va de quelques dizaines de milli-secondes d’arc a`
quelques secondes d’arc. Ces binaires peuvent eˆtre forme´es par 4 processus :
– la fragmentation au cours de l’effondrement du nuage,
– la fission de la proto-e´toile qui peut expliquer la formation des binaires tre`s
serre´es,
– la capture si deux proto-e´toiles se rencontrent et restent prisonnie`res l’une de
l’autre a` cause de la dissipation d’e´nergie par la viscosite´ (ce processus est
attendu dans le cas des binaires a` forte se´paration),
– l’e´vaporation de proto-e´toiles hors d’un petit amas stellaire ou de groupe
d’e´toiles.
Reipurth & Zinnecker (1992) ont montre´ sur un e´chantillon de 238 e´toiles jeunes
qu’observationnellement 16% sont doubles avec des se´parations comprises entre
150 UA et 1800 UA. En faisant l’hypothe`se que la distribution des demi grands
axes des e´toiles de la se´quence principale est correcte pour les e´toiles jeunes, ils ont
trouve´s que 80-90% des objets stellaires jeunes doivent eˆtre doubles. La plupart des
binaires de´couvertes ont un rapport de flux compris entre 0.05 et 1. Cela tient aux
limitations instrumentrales, notamment le manque de contraste.
Un e´chantillon inte´ressant est celui de Chen et al. (1990) comple´te´ par celui de
Simon et al. (1991). Il regroupe des syste`mes multiples d’e´toiles jeunes de´tecte´s par
occultation lunaire. La se´paration s’e´tage entre 5 millisecondes d’arc et 3 secondes
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d’arc. Ces binaires pourront donc eˆtre e´tudie´es graˆce a` des instruments a` tre`s haute
re´solution angulaire.
4.2.3 Les plane`to¨ıdes
On s’attend a` ce que tout syste`me jeune donne naissance a` des plane´to¨ıdes forme´s
soit par coalescence des grains de poussie`res du nuage ge´niteur, soit par fragmen-
tation. Le syste`me solaire avec 9 plane`tes en est le premier exemple. Cependant
comme aucun autre syste`me plane´taire autour d’une e´toile n’a e´te´ encore de´tecte´,
cette affirmation reste pour l’instant a` l’e´tat d’hypothe`se.
Davies (1980) a fait des estimations de brillance pour un syste`me Soleil-Jupiter
a` 5 anne´es-lumie`res. Nous pouvons donc de´duire les caracte´ristiques suivantes pour
le meˆme syste`me a` 150 pc (distance Terre—nuage du Taureau) :
Se´paration : 0.025”, ou 25 mas (en incluant les effets ale´atoires d’angle de
vise´e),
Etoile : 3 106 photons par me`tre carre´ et par seconde (λ < 1 µm),
Plane`te : 4 10−3 photons par me`tre carre´ et par seconde (λ < 1 µm et en
prenant une brillance 3 fois moindre que celle correspondant a`
l’opposition).
Cela fait donc un contraste de 109, soit 22 magnitudes de diffe´rence qui rend la
de´tection difficile. En fait la de´tection est moins difficile pour λ > 30 µm. La figure
4.5 (Black 1980) donne la variation du contraste plane`te-e´toile en fonction de la
longueur d’onde, de la distance entre l’e´toile et la plane`te. Les e´toiles choisies sont
de type spectral A0 (e´toile chaude) et K0 (e´toile jeune).
On obtient ainsi pour une e´toile K0 un contraste de 3 10−4 en infrarouge et de
5 10−5 pour une e´toile A0.
4.2.4 Ejection de matie`re
Il existe un quatrie`me type de structure spatiale dans l’environnement circum-
stellaire des e´toiles jeunes. Ce sont les jets collimate´s. Dans les raies interdites, les
jets et autres phe´nome`nes d’e´jection sont visibles. Cette e´jection de matie`re est for-
tement lie´e a` la pre´sence d’un disque. Cabrit et al. (1990) ont observe´ une corre´lation
entre l’e´mission des raies interdites dans les T Tauri (traceur de la pre´sence d’un vent
stellaire ou d’un jet) et leur exce`s infrarouge (traceur de la pre´sence d’un disque).
De plus Cabrit & Andre´ (1991) ont de´montre´ que la pre´sence d’un flot mole´culaire
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Fig. 4.5 – Contraste entre une e´toile et une plane`te (d’apre`s Black 1980). Les
courbes correspondent a` des orbites de 0.5, 1, 2, 5, 10 et 20 UA. A gauche une
e´toile de type chaud (A0), a` droite une e´toile de type T Tauri (K0).
important e´tait lie´ a` la masse du disque. Certains mode`les (e.g. Pudritz et al. 1991)
tentent d’expliquer la relation disque-jet et le me´canisme accre´tion-e´jection. La fi-
gure 4.6 est un dessin repre´sentant ce que l’on s’attend a` de´tecter autour d’une e´toile
jeune.
Certains jets ont e´te´ de´couverts par imagerie classique dans les raies [Hα], [SII],
[OI], ... (Mundt 1985, 1988). L’extre´mite´ du jet est en ge´ne´ral ce que l’on appelle
un ¡¡ choc d’e´trave ¿¿, bow shock en anglais. Le jet n’est souvent pas visible depuis
l’e´toile jusqu’au bow shock, mais apparaˆıt sous forme de ne´bulosite´s, appele´es objets
de Herbig-Haro. Outre le fait qu’ils aient un aspect spatialement re´solu, au moins
dans le direction du jet, leur e´mission est purement localise´ dans des raies d’e´mission.
Ils n’ont pas d’e´mission dans le continu.
4.2.5 Conclusion
Comme il vient d’eˆtre de´crit, l’environnement circumstellaire des e´toiles jeunes
est riche et varie´. On le connaˆıt assez bien graˆce a` des e´tudes photome´triques, spec-
troscopiques et graˆce a` des images CCD. Un des syste`mes les plus caracte´ristiques
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Fig. 4.6 – Exemple de mode`le de jet optique sugge´re´ par Pudritz et al. (1991).
est celui de HL Tau qui regroupe en son sein des ne´bulosite´s et des jets e´manant de
sources stellaires (cf figure 4.7)
Cependant ce qui nous inte´resse est souvent situe´ plus pre`s de l’e´toile, car c’est
la` que se trouvent les cle´s de la compre´hension de la formation des disques, jets,
compagnons et plane`tes.
4.3 De´tection du milieu circumstellaire proche
Pour e´tudier l’environnement proche des e´toiles jeunes, deux proble`mes entrent
en jeu :
– la re´solution spatiale,
– le contraste de cet environnement avec l’e´toile.
Le premier point concerne les techniques dites a` haute re´solution angulaire
(HRA) et le second, les techniques coronographiques ou` l’on essaye de masquer
l’e´toile centrale pour ame´liorer les rapports de flux.
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Fig. 4.7 – L’environnement de HL Tauri dans la raie [SII] (d’apre`s Mundt et al.
1988).
4.3.1 Haute re´solution angulaire
Les techniques de haute re´solution angulaire s’emploient a` ame´liorer la re´solution
spatiale des instruments astronomiques. Ces instruments sont limite´s par deux fac-
teurs :
– la turbulence atmosphe´rique,
– la diffraction du te´lescope.
La limite impose´e par la diffraction est une limitation intrinse`que a` l’instru-
ment. On ne peut l’ame´liorer qu’en augmentant la taille de la pupille d’entre´e du
te´lescope. Par contre la contrainte due a` la turbulence atmosphe´rique ne de´pend pas
de l’instrument.
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Turbulence atmosphe´rique
Il y a trois fac¸ons de re´soudre la limitation due a` la turbulence atmosphe´rique :
– essayer de corriger les effets en diffe´re´ (interfe´rome´trie des tavelures)
– en corriger les effets (optique adaptative)
– en supprimer les effets (astronomie spatiale).
Evidemment la solution la plus simple et la plus efficace est la troisie`me. Cependant
elle est couˆteuse et les deux premie`res techniques ont montre´ ces dernie`res anne´es
qu’elles e´taient concurrentielles.
Interfe´rome´trie des tavelures
L’interfe´rome´trie des tavelures, appele´e encore tavelographie ou speckle (qui vient
du terme anglais speckle interferometry), est ne´e dans les anne´es 1970 sous l’impul-
sion de Labeyrie. La nature tavele´e de la lumie`re a e´te´ mise en e´vidence et il a e´te´
montre´ que l’information comple`te qui peut eˆtre donne´e par le te´lescope en l’absence
d’atmosphe`re est pre´sente dans les petites taches que re´ve´le une image a` court temps
de pose. Si I0 est la distribution d’intensite´ incidente en dehors de l’atmosphe`re, et si
T est la fonction de transfert de modulation de l’atmosphe`re et du te´lescope (c’est-a`-
dire celle du te´lescope perturbe´e par la turbulence atmosphe´rique), alors l’intensite´
de la lumie`re rec¸ue s’exprime par la relation de convolution
I = I0 ∗G, avec G = Tˆ . (4.22)
Le signe ˆ correspond a` une transforme´e de Fourier. On a donc
〈|Î(u,v)|2〉 = |Î0(u,v)|2〈|T (u,v)|2〉. (4.23)
en moyennant sur un ensemble d’images a` court temps de pose. Roddier (1979, 1981)
expliquant comment les images se forment en astronomie, a montre´ que T avait
une fre´quence de coupure e´gale a` celle du te´lescope, meˆme si les hautes fre´quences
spatiales sont atte´nue´es. Par conse´quent on obtient |Îest0 |, une estimation du module
de la transforme´e de Fourier de l’intensite´ incidente, en calculant sur un domaine de
fre´quences spatiales infe´rieures a` la fre´quence de coupure du te´lescope, la quantite´
de´finie :
|Îest0 (u,v)| =
[ 〈|Îobs(u,v)|2〉
〈|ÎPSF(u,v)|2〉
]1/2
(4.24)
avec Iobs l’intensite´ de l’objet observe´, et IPSF l’intensite´ d’une e´toile ponctuelle de
re´fe´rence destine´e a` estimer la fonction de transfert instantane´e de l’intrument et
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de l’atmosphe`re. Diverses techniques permettent de retrouver la phase (e.g. triple
corre´lation, Weigelt 1989) et finalement on peut reconstruire l’objet observe´ a` la
limite de la diffraction du te´lescope. Cette me´thode a permis d’obtenir de tre`s nom-
breux re´sultats, mais est difficile a` mettre en œuvre, car il faut des temps de pose
e´le´mentaire infe´rieurs au temps caracte´ristique de la turbulence (10 msdans le vi-
sible en moyenne). Elle ne´cessite donc de nombreuses acquisitions et l’utilisation de
long temps de calcul.
Optique adaptative
Le principal avantage de l’optique adaptative est d’ope´rer en temps re´el. Le
faisceau lumineux provenant de l’objet a` observer posse`de un front d’onde plan
avant la traverse´e de l’atmosphe`re. Les diffe´rences d’indices de l’atmosphe`re dues a`
des gradients de tempe´rature de´forment le front d’onde. La taille des de´formations
est relie´e a` celle des cellules de turbulence de l’atmosphe`re. Le te´lescope pre´le`ve une
partie de ce faisceau lumineux pour l’analyser. L’analyseur de front d’onde rele`ve
les de´formations du front d’onde et les communique a` un ordinateur qui calcule les
de´formations a` appliquer a` un miroir situe´ sur le trajet de la lumie`re pour oˆter les
perturbations du front d’onde original. C’est donc une boucle d’asservissement qui
permet d’obtenir un faisceau lumineux exempt de toute perturbation atmosphe´rique.
Une came´ra place´e au foyer receuillera une image limite´e par la seule diffraction du
te´lescope.
L’optique adaptative a bien suˆr ses limitations propres. Comme les pertubations
atmosphe´riques sont chromatiques, l’optique adaptative corrige plus facilement dans
l’infrarouge. Il faut une cinquantaine d’actuateurs sur le miroir de´formable et une
cinquantaine de points d’e´chantillonage pour l’analyseur de front d’onde a` λ = 2 µm
pour un te´lescope de 4m de diame`tre. Il en faut 800 a` λ = 0.5 µm. De la meˆme fac¸on
la bande passante augmente d’un facteur 4 et l’angle d’isoplane´tisme (angle jusqu’ou`
la correction reste valable) diminue d’un facteur 4. Le lecteur est invite´ a` consulter
Kern (1990) et Rigaut (1992) pour plus de de´tails sur cette technique.
Astronomie spatiale
Il n’y a plus de proble`me de turbulence atmosphe´rique, mais pour des raisons
mate´rielles la taille des te´lescopes spatiaux reste limite´e (2m de diame`tre pour le
Te´lescope Spatial Hubble).
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Tab. 4.1 – Re´solution d’un te´lescope en fonction de sa taille et de λ en secondes
d’arc (”) ou en milli-seconde d’arc (mas). Le chiffre donne´ entre parenthe`se donne
la valeur en UA (ou en R¯) pour un objet situe´ a` 150 pc.
λ D = 4 m D = 8 m D = 20 m
( µm) arcsec ( UA) arcsec ( UA) arcsec ( UA)
0.1 0.003 (1) 0.0035 (0.5) 0.0013 (0.2)
0.5 0.03 (5) 0.015 (2) 0.006 (1)
1 0.07 (10) 0.035 (5) 0.013 (2)
5 0.3 (50) 0.15 (20) 0.06 (10)
10 0.7 (100) 0.35 (50) 0.13 (20)
50 3 (500) 1.5 (200) 0.6 (100)
100 7 (1000) 3.5 (500) 1.3 (200)
500 30 (5000) 15 (2000) 6 (1000)
λ D = 100 m D = 500 m D = 2 km
( µm) mas ( UA) mas ( UA) mas ( R¯)
0.1 0.25 (0.04) 0.05 (0.008) 0.013 (0.5)
0.5 1.3 (0.2) 0.25 (0.04) 0.06 (2)
1 2.5 (0.4) 0.5 (0.08) 0.13 (5)
5 13 (2) 2.5 (0.4) 0.6 (20)
10 25 (4) 5 (0.8) 1.3 (50)
50 130 (20) 25 (4) 6 (1 UA)
100 250 (40) 50 (8) 13 (2 UA)
500 1300 (200) 250 (40) 60 (10 UA)
La diffraction de l’instrument
La re´solution d’un te´lescope de diame`tre D limite´e par la diffraction vaut
1.220
λ
D
. (4.25)
Elle est inversement proportionnelle au diame`tre du te´lescope. La table 4.1 donne
la valeur de la re´solution d’un te´lescope en fonction de sa taille et de la longueur
d’onde, en secondes d’arc sur le ciel et en UA pour une e´toile situe´e a` 150 pc.
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On s’aperc¸oit que les te´lescopes de 8m, comme ceux du VLT sont insuffisants
pour atteindre une re´solution proche du rayon stellaire et pour de´tecter la couche
limite entre un disque d’accre´tion et l’e´toile. Cependant s’il n’est pas re´aliste de
construire des te´lescopes de taille supe´rieure a` 20 m, il est tout a` fait possible de
faire interfe´rer les faisceaux de te´lescopes place´s a` 200 m les uns des autres. Ce sont
les interfe´rome`tres astronomiques. Les deux grands projets actuels sont le VLTI
europe´en qui aura une ligne de base maximale de 200 m et le Keck Interferometer
ame´ricain. Il est meˆme envisageable de construire des interfe´rome`tres avec une ligne
de base supe´rieure au kilome`tre, notamment sur la lune (cf. confe´rence ESA sur
l’interfe´rome´trie spatiale en octobre 1992).
Conclusion
Il y a une trentaine d’anne´es, la re´solution des instruments astronomiques au sol
semblait limite´e par la turbulence atmosphe´rique en dec¸a` de 10 µm, c’est-a`-dire 1
a` 2 secondes d’arc (150 a` 300 UA), e´quivalente a` la re´solution d’un te´lescope de 20
cm dans le visible.
Heureusement les techniques actuelles permettent d’espe´rer atteindre des re´so-
lutions de l’ordre de 10 mas soit 1.5 UA pour des e´toiles situe´es dans le nuage du
Taureau, avec des te´lescopes de la classe des 10 me`tres. Graˆce a` l’interfe´rome´trie
multi-te´lescope, une re´solution de 0.1 mas (resp. 0.015 UA ou 4 R¯) est de´sormais
envisageable dans les 20 ans a` venir. A plus longue e´che´ance avec l’interfe´rome´trie
lunaire nous pourrons peut-eˆtre atteindre des re´solutions permettant de re´soudre le
diame`tre d’une e´toile jeune.
4.3.2 Hauts niveaux de contraste
Il ne faut cependant pas oublier les proble`mes de sensibilite´. En effet re´soudre une
e´toile T Tauri ne´cessite une tre`s grande sensibilite´. Avec des re´solutions raisonnables
il est envisageable de se´parer l’e´toile et une partie de son environnement. Il reste
le proble`me de fort contraste. Peut-on extraire d’une image le signal provenant
d’un disque ou d’une plane`te? Cela de´pend fortement de la largeur de la re´ponse
impulsionnelle du te´lescope.
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Images limite´es par la turbulence atmosphe´rique
La fonction de transfert est proportionnelle a`
B0(w)T (w) (4.26)
avec
B0(w) = e
−3.44
(
w
r0
)5/3
(4.27)
ou` r0 est le parame`tre de Fried, qui indique a` peu pre`s la taille des cellules turbu-
lentes, et T est la fonction de transfert du te´lescope. Il n’y a pas de re´ponse im-
pulsionnelle analytique correspondante. On approxime ge´ne´ralement la tache image
par une gaussienne telle que la largeur a` mi-hauteur est e´gale a` 1.22λ/r0. r0 varie en
λ6/5 et une valeur typique est 10 cm pour λ = 0.5 µm, ce qui donne une re´solution
de 1.2′′. Par conse´quent le rapport des flux (inverse du contraste) entre le centre de
l’e´toile et un point de la gaussienne varie en
Γ(θ,λ) = exp
−( θ
1′′
)2 (
λ
1 µm
)2/5 (4.28)
Pour des distances supe´rieures a` quelques secondes d’arc, le contraste est limite´
par une fonction en 1/θ2, comme dans le cas limite´ par la diffraction (cf. paragraphe
suivant).
Un proce´de´ classique pour ame´liorer le contraste est de cacher l’e´toile sous un
masque (Smith & Terrile 1984). Cela s’appelle la coronographie stellaire.
Images limite´es par la diffraction d’un te´lescope
La forme de l’image diffracte´e est commune´ment appele´e la tache d’Airy. Le
rapport des flux (inverse du contraste) attendu aura donc la meˆme expression :
Γ(θ,λ) =
[
2J1(pix)
pix
]2
(4.29)
avec
x = 1.0
(
θ
0.05′′
)(
D
4m
)(
λ
1 µm
)−1
. (4.30)
En the´orie on a donc un contraste maximal (et meˆme infini) sur les anneaux sombres
de la tache d’Airy. En fait, a` ces endroits, on est limite´ par les diffe´rents bruits des
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de´tecteurs et par la saturation du de´tecteur sur le pixel brillant. On peut dire que
le contraste est infe´rieur a` l’enveloppe des maximas, soit donc
Γ(θ,λ) < 0.05
(
θ
0.05′′
)−2 (
D
4m
)−2 ( λ
1 µm
)2
(4.31)
pour
θ > 0.03′′
(
D
4m
)(
λ
1 µm
)−1
. (4.32)
On peut aussi augmenter le contraste entre l’objet brillant et l’objet faible en
inse´rant un masque coronographique qui cache les premiers anneaux de la tache
d’Airy. Ceci est pre´sente´ au chapitre 5.
Cas de l’interfe´rome´trie multi-te´lescope
Lorsque l’on conside`re un interfe´rome`tre a` deux te´lescopes, l’intensite´ re´sultante
est une teinte plate si l’e´toile est non-re´solue et se situe sur l’axe optique. L’intensite´
de cette teinte plate peut varier entre 0 (diffe´rence de marche e´gale a` pi modulo 2pi,
interfe´rences destructives) et l’intensite´ totale capte´e par les 2 te´lescopes (diffe´rence
de marche e´gale a` 0 modulo 2pi, interfe´rences constructives). Un objet situe´ hors de
l’axe, cre´era des franges dont le contraste est proportionnel au rapport du flux de
cet objet par le flux de l’e´toile centrale. Par conse´quent (1) en mode interfe´rences
destructives la dynamique de l’instrument sera infinie et (2) en mode interfe´rences
constructives elle sera minimum. Le cas (1) est donc le plus favorable, mais est
difficile a` obtenir car il faut que le pointage de l’e´toile sur l’axe de l’interfe´rome`tre
soit tre´s pre´cis. De plus il faut que la diffe´rence de marche soit asservie sur 0 de
fac¸on parfaite. Dans le cas d’un interfe´rome`tre constitue´ de plusieurs te´lescopes
l’estimation de la dynamique est plus difficile a` chiffrer. On peut cependant affirmer
qu’elle sera toujours comprise entre celle d’un interfe´rome`tre a` deux te´lescopes et
celle d’une ouverture compacte de diame`tre, la plus longue base de l’interfe´rome`tre.
Dans ce dernier cas on retrouve le cas de la diffraction sur un te´lescope circulaire,
traite´ dans le paragraphe pre´ce´dent.
4.4 Diagramme contraste — re´solution
En conclusion, j’ai de´cide´ de repre´senter sur un meˆme diagramme les contrastes
et dimensions des phe´nome`nes physiques attendus autour des e´toiles jeunes (§4.2)
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Fig. 4.8 – Diagramme contraste-re´solution re´sumant l’emploi des diffe´rentes tech-
niques pour de´tecter l’environnement circumstellaire des e´toiles jeunes (voir texte
pour de´tail).
et les performances en terme de re´solution et de contraste des instruments a` haute-
re´solution angulaire (§4.3). Le diagramme est pre´sente´ dans la figure 4.8.
Les zones grise´es correspondent aux domaines accessibles avec les instruments
indique´s sur la figure. Le domaine limite´ par le seeing est limite´ vers les hautes
re´solutions spatiales par une courbe dont on ne connait pas l’expression analytique
simple dans le plan image. Pour la re´solution des interfe´rome`tres, j’ai conside´re´ un
plan pupille correspondant a` une ouverture circulaire de diame`tre la plus longue
base de l’interfe´rome`tre.
Les courbes donne´es pour les disques (d’accre´tion ou diffusants) de´pendent de la
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re´solution pour laquelle elles sont trace´es. C’est pourquoi il est indique´ la longueur
d’onde (λ)et la re´solution (ρ).
On peut donc conclure en insistant sur le fait que le domaine d’e´tude de l’envi-
ronnement des e´toiles jeunes ne´cessite des instruments a` haute re´solution angulaire.
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Chapitre 5
La coronographie a` haute
re´solution angulaire
5.1 Introduction
La coronographie a e´te´ invente´e dans les anne´es 1930 par Lyot (Lyot 1930, 1931,
1939) pour e´tudier la couronne solaire en dehors des e´clipses. En effet, auparavant,
la couronne solaire, un million de fois moins lumineuse que la photosphe`re, n’e´tait
visible que quelques minutes par an. Les coronographes de Lyot, constitue´s d’un
disque me´tallique occulteur, ont permis d’observer tout au long des anne´es les raies
d’e´mission de la couronne dans les premiers 100000 km (0.1 R¯) de la limbe solaire.
Depuis de nombreux scientifiques se sont penche´s sur le montage de Lyot pour
ame´liorer le taux de re´jection des coronographes (Evans 1948 ; Newkirk & Bohlin
1963 ; Fort, Morel & Spaak 1978 ; Koutchmy & Belmahdi 1987).
Ce n’est que tre`s re´cemment que des astronomes ont essaye´ d’appliquer cette
me´thode a` l’observation de l’environnement des e´toiles. Le proble`me principal est
le manque de re´solution spatiale des instruments et la tre`s faible luminosite´ de
l’environnement stellaire. C’est pourquoi on a longtemps pense´ qu’une observation
coronographique stellaire n’e´tait possible qu’a` partir de l’espace ou` la re´solution
spatiale est limite´e par la diffraction du te´lescope et ou` il existe un vide important
qui supprime la pre´sence de particules diffusantes. La construction du coronographe
stellaire est une ne´cessite´ pour faire de l’imagerie directe de plane`tes se situant en
dehors du syste`me solaire. Des travaux ont e´te´ mene´s a` propos de la Faint Object
Camera du Te´lescope Spatial. Le but essentiel de cet instrument est de de´couvrir
des plane`tes circumstellaires autour des e´toiles proches (Bonneau, Josse & Labeyrie
102 Chapitre 5. La coronographie a` haute re´solution angulaire
1975). Breckinridge, Kuper & Shack (1982) ont propose´ aussi une came´ra corono-
graphique pour le Te´lescope Spatial. Des recherches plus spe´culatives ont e´te´ mene´es
par Watson et al. (1991) pour e´tudier l’utilisation de coronographes de Lyot avec
des te´lescopes a` large ouverture sur la lune.
En 1984, un coronographe constitue´ d’un re´ticule dans un plan focal, a permis
de de´tecter un disque circumstellaire autour de l’e´toile β Pictoris (Smith et Ter-
rile, 1984). Ce re´sultat montre que l’on peut atteindre aussi de hauts niveaux de
contraste a` partir du sol, notamment pour de´tecter des disques protoplane´taires.
Plus re´cemment Beuzit et al. (1990) ont utilise´ des masques place´s dans le plan
focal d’une came´ra infrarouge pour de´tecter des naines brunes. La grande limitation
de ces instruments est le manque de re´solution spatiale et le brouillage des images a`
cause de la turbulence atmosphe´rique. On tend donc maintenant a` re´duire les effets
de l’atmophe`re au sol. Clampin et al. (1992) ont ainsi pre´sente´ un coronographe
optimise´ pour s’adapter sur le te´lescope NTT (New Technology Telescope) de l’ESO
a` la Silla au Chili.
Pour de´tecter une plane`te distante d’une unite´ astronomique d’une e´toile situe´e a`
un parsec, il faut une re´solution spatiale d’une seconde d’arc. La re´solution moyenne
des instruments actuels est aussi de l’ordre d’une seconde d’arc, ce qui est tre`s
insuffisant pour nombre d’e´toiles situe´es a` plusieurs parsecs, voire meˆme plusieurs
dizaines ou centaines de parsecs de la Terre. La sensibilite´ de centrage de l’objet
sur le masque coronographique et l’e´tendue des tavelures sur les images font que les
me´thodes de haute re´solution angulaire avec traitements des donne´es a posteriori ne
sont pas adapte´es a` la coronographie. En revanche, la me´thode Shift and Add utilise´e
en temps re´el avec un miroir de basculement, et les syste`mes d’optique adaptative,
peuvent donner un nouvel essor a` la coronographie stellaire. Un coronographe muni
d’une correction en temps re´el des mouvements duˆs a` la turbulencee atmosphe´rique
a e´te´ construit et teste´ par une e´quipe ame´ricaine (Clampin et al. 1991)
L’optique adaptative s’est re´ve´le´e extre`mement performante dans les longueurs
d’ondes infrarouges (Rigaut et al. 1991), atteignant une re´solution limite´e par la dif-
fraction, infe´rieure a` 0.2”. Paralle`lement une e´quipe ame´ricaine a de´cide´ de mettre en
œuvre un syste`me d’optique adaptative de´die´ a` la coronographie. Pour l’instant au-
cun re´sultat n’a e´te´ encore communique´, mais la construction est en cours (Durrance
& Clampin 1989). Apre`s correction, le faisceau optique est tre`s stable et disponible
pour un traitement coronographique traditionnel. C’est la solution que j’ai adopte´
pour le prototype d’optique adaptative COME-ON. Le coronographe est inse´re´ dans
la voie imagerie du banc d’optique (Malbet 1992a,b)
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J’aborderai dans un premier temps (§5.2) la formation des images dans un co-
ronographe de Lyot, pour y e´tudier l’influence de la diffraction. Puis (§5.3), des
simulations nume´riques illustreront les performances. Ensuite je de´crirai le corono-
graphe de COME-ON et les premiers re´sultats (§5.4).
5.2 Formation des images a` travers un corono-
graphe de Lyot
Un coronographe est un appareil optique dans lequel on peut appliquer la the´orie
des cascades des syste`mes optiques (Papoulis 1986, Rataj 1984).
Lyot (1930) a montre´ qualitativement l’inte´reˆt du filtre de Lyot place´ dans un
plan pupille apre`s le masque coronographique. Noll (1973) a quantifie´ l’apport du
filtre de Lyot pour l’intensite´ sur l’axe dans le cas ou` il n’y a pas de masque corono-
graphique. Wang & Vaughan (1988) ont propose´ une approximation pour calculer
l’intensite´ dans le plan focal avec un filtre de Lyot.
Mon intention est de de´river les e´quations exactes qui donnent la distribution
d’intensite´ a` la fois dans le plan focal final, mais aussi dans le plan pupille ou` se situe
le filtre de Lyot, pour quantifier son influence. Il n’existe malheureusement pas de
solution analytique et les performances (§5.3) seront e´value´es de fac¸on nume´rique.
5.2.1 Principe optique
Un te´lescope forme l’image d’un objet situe´ a` l’infini sur un de´tecteur, place´ dans
un plan focal. Le coronographe le plus simple est constitue´ d’un masque localise´ au
foyer du te´lescope dans le faisceau optique. Lyot a remarque´ que l’efficacite´ e´tait
plus grande si le faisceau optique e´tait le´ge`rement diaphragme´ dans un plan pupille
apre`s l’occultation. Un coronographe de Lyot est donc constitue´ d’un masque focal
occulteur et d’un diaphragme pupillaire. La figure 5.1 repre´sente le sche´ma optique
d’un coronographe de Lyot. Une lentille situe´e en aval du masque occulteur permet
de former l’image de la pupille sur le diaphragme (appele´ diaphragme de Lyot ou
filtre de Lyot). Une deuxie`me lentille forme l’image finale sur un de´tecteur situe´ au
foyer du montage. Ainsi le masque coronographique et le de´tecteur se trouvent dans
des plans conjugue´s. Il en est de meˆme de l’ouverture du te´lescope et du filtre de
Lyot.
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Fig. 5.1 – Parcours optique d’un coronographe de Lyot.
5.2.2 Calcul des amplitudes instantane´es
L’amplitude du rayonnement atteignant le masque occulteur du plan focal est
le re´sultat de la convolution de l’amplitude incidente provenant de l’objet par la
re´ponse impulsionnelle du te´lescope, GT (Θ) :
ψm(Θ ) = GT (Θ ) ∗ ψ0(Θ ), (5.1)
ou` le vecteur position est exprime´ en unite´s de taille angulaire : Θ = (θx,θy). Par
conse´quent l’amplitude qui re´sulte apre`s le masque occulteur est ψm(Θ ) multiplie´
par qM(Θ ) la fonction de transfert du masque. L’amplitude sur le de´tecteur vaut
donc :
ψ(Θ ) = GL(Θ ) ∗ {qM(Θ ) [GT (Θ ) ∗ ψ0(Θ )]} , (5.2)
avec GL(Θ ) la re´ponse impulsionnelle du masque de Lyot. En inversant les inte´grales
des deux ope´rations de convolution nous obtenons finalement
ψ(Θ ) =
∫
dΘ′ψ0(Θ
′)G(Θ′;Θ ), (5.3)
avec
G(Θ′;Θ ) =
∫
dΘ1 GL(Θ−Θ1)qM (Θ1)GT (Θ1 −Θ′). (5.4)
L’amplitude dans le plan pupille, ou` se trouve le filtre de Lyot, est la transforme´e
de Fourier de l’amplitude du rayonnement apre`s la traverse´e du masque focal :
ψL(f ) = qˆM(f ) ∗ [ΠT (f )ψˆ0(f )], (5.5)
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ou` ΠT est la fonction pupille du te´lescope (la transforme´e de Fourier de GT ), et qˆM
est la transforme´e de Fourier du masque. On de´finit :
f = (u,v) (5.6)
les coordonne´es de fre´quence spatiale. On peut e´crire alors :
ψL(f )) =
∫
dΘ′ψ0(Θ
′)K(Θ′;f ), (5.7)
avec
K(Θ ;f ) =
∫
dΘ′ qM (Θ′)GT (Θ′ −Θ )e−i2piΘ
′
.f . (5.8)
On a donc formule´ les distributions d’amplitude sous forme de produit de ¡¡
convolution ¿¿. Il nous reste a` calculer les intensite´s.
5.2.3 Calcul de la distribution d’intensite´
L’intensite´ est de´finie comme I = 〈ψψ∗〉.
Dans le cas ou` le rayonnement incident est cohe´rent,
〈ψ0(Θ1)ψ∗0(Θ2)〉 = ψ0(Θ1)ψ∗0(Θ2); (5.9)
par conse´quent nous obtenons respectivement dans le plan focal et dans le plan de
Lyot :
I(Θ ) = ψ(Θ )ψ∗(Θ ), (5.10)
avec ψ(Θ ) =
∫
dΘ′ψ0(Θ
′)G(Θ′;Θ ), (5.11)
IL(f ) = ψL(f )ψL∗(f ), (5.12)
avec ψL(f ) =
∫
dΘ′ψ0(Θ
′)K(Θ′;f ). (5.13)
Dans le cas ou` le rayonnement incident est incohe´rent,
〈ψ0(Θ1)ψ∗0(Θ2)〉 = I0(Θ1)δ(Θ1 −Θ2), (5.14)
par conse´quent nous obtenons respectivement dans le plan focal et dans le plan de
Lyot :
I(Θ ) =
∫
dΘ′I0(Θ
′)F(Θ′;Θ ), (5.15)
avec F(Θ′;Θ ) = |G(Θ′;Θ )|2 , (5.16)
IL(f ) =
∫
dΘ′I0(Θ
′)H(Θ′;f ), (5.17)
avec H(Θ′;f ) = |K(Θ′;f )|2 . (5.18)
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5.2.4 Re´ponse impulsionnelle du coronographe
La notion de re´ponse impulsionnelle utilise´e en optique de Fourier n’est pas valide
dans le cas d’un coronographe. L’intensite´ finale n’est pas le produit de convolution
de l’intensite´ incidente par une re´ponse impulsionnelle car la fonction de transfert
de modulation (FTM) n’est pas invariante par translation. En effet, une e´toile ponc-
tuelle n’aura pas la meˆme intensite´ sur le de´tecteur si elle se trouve sur l’axe du
masque coronographique ou hors axe ; c’est meˆme ce qui fait l’inte´reˆt d’un syste`me
coronographique : faire ressortir certaines parties de l’image et principalement celles
qui ont un faible flux.
Si l’objet a` observer est une e´toile ponctuelle, dont la distribution d’intensite´ est
I0(Θ ) = I0δ(Θ− Θ¯ ), alors
I(Θ ) = I0F(Θ¯ ;Θ ) (5.19)
Par conse´quent F(Θ′;Θ ) est la re´ponse impulsionnelle associe´e a` la direction
angulaire Θ′. Il n’existe pas une unique re´ponse impulsionnelle, mais une re´ponse
impulsionnelle pour chaque direction du ciel. Cet ensemble de re´ponses impulsion-
nelles, F(Θ′;Θ ), est facilement calculable en remarquant que c’est l’image d’une
source ponctuelle dans chaque direction a` travers le coronographe, c’est-a`-dire la
re´ponse impulsionnelle du te´lescope seul masque´e par le masque focal et convolue´e
par la re´ponse impulsionnelle du filtre de Lyot.
En terme d’e´chantillonage discret, si la position sur le de´tecteur est repe´re´e par
un couple d’entier (i,j), nous avons :
Ii,j =
∑
k,l
I0k,lFk,l,i,j , (5.20)
Fk,l,i,j est le tenseur a` 4 dimensions associe´ a` la fonction de transfert du syste`me. Pour
estimer l’intensite´ incidente originelle, il faut connaˆıtre le tenseur F et l’inverser.
Pour comprendre l’inte´reˆt du filtre de Lyot, nous nous plac¸ons maintenant dans
les plans pupilles conjugue´s. L’effet de la diffraction sur l’intensite´ d’une e´toile
centre´e sur l’axe du masque focal, est de convoluer la distribution de l’intensite´
dans la pupille par la re´ponse impulsionnelle du masque dans le meˆme plan pupille.
Comme l’intensite´ est discontinue sur les bords de la pupille, cela implique une sur-
intensite´ (Bonneau et al. 1975, Labeyrie 1985). Pour une e´toile non-centre´e sur le
masque, celui-ci n’a pratiquement aucun effet ou est ne´gligeable. Par conse´quent
la distribution de l’intensite´ dans le plan pupille n’est pas modifie´. Le masque de
Lyot supprime les fre´quences spatiales ou` interviennent les surintensite´s de l’e´toile
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brillante situe´e au centre sans trop modifier la distribution de l’intensite´ de l’objet
inte´ressant situe´ en dehors du masque. La taille du filtre de Lyot doit eˆtre adapte´e
a` la taille du masque focal de telle sorte qu’il cache une portion de la pupille de
dimension e´gale a` la largeur de la re´ponse impulsionnelle du masque. Se reporter a`
la figure 5.3.
5.2.5 Conclusion
La formation des images se de´roule dans les meˆmes conditions dans un coro-
nographe que dans un simple instrument d’optique. Cependant l’introduction du
masque coronographique brise l’invariance de la fonction de transfert du syste`me.
La re´ponse impulsionnelle de´pend alors de la direction d’observation. L’ope´ration
de convolution est remplace´e par la multiplication par un tenseur d’ordre 4, qui
repre´sente la ¡¡ fonction de transfert ¿¿ du coronographe.
Il est a` noter que le filtre de Lyot n’est ne´cessaire que pour atte´nuer la disconti-
nuite´ au bord de la pupille qui a une largeur inversement proportionnelle a` la taille
du masque. Grossie`rement si le masque est grand devant la re´solution (largeur a` mi-
hauteur de la re´ponse impulsionnelle du te´lescope) alors la surintensite´ sur les bords
de la pupille est fine et peut eˆtre supprime´e en utilisant un filtre de Lyot le´ge`rement
plus petit que la pupille. C’est le cas des coronographes solaires traditionnels. Dans
le cas ou` le masque a une taille de l’ordre de grandeur de la re´solution, alors la
surintensite´ a une largeur de l’ordre du rayon de la pupille et il n’est pas possible de
la supprimer sans diminuer conside´rablement la taille du filtre de Lyot. Il en re´sulte
une re´duction de la re´solution du coronographe. Dans les coronographes a` haute
re´solution angulaire, la taille du masque est comparable a` la taille de la tache de
diffraction du te´lescope et donc l’usage du filtre de Lyot n’est pas conseille´ (cf figure
5.2)
Dans la section suivante, les performances vont eˆtre discute´es en fonction de la
taille du masque et de celle du masque de Lyot, ainsi qu’en fonction de la re´solution
du te´lescope.
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Fig. 5.2 – Comparaison entre deux types de coronographe : (a) taille du masque
grande devant la re´solution (3 anneaux sombres d’Airy), (b) taille du masque
de l’ordre de grandeur de la re´solution (1 anneau sombre d’Airy). Les quantite´s
repre´sente´es sont les distributions d’intensite´ dans le plan pupille qui suit directe-
ment le masque occulteur. On s’aperc¸oit que la surintensite´, due a` la diffraction de
la lumie`re sur le masque, est nettement plus localise´e sur les bords de la pupille dans
le cas (a) que dans le cas (b). Par conse´quent un filtre de Lyot ne sera efficace que
dans le cas (a).
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Tab. 5.1 – Expression mathe´matique des diffe´rentes fonctions de transfert et des
diffe´rentes re´ponses impulsionelles.
Localisation Plan focal Plan pupille
Pupille du
te´lescope
GT (Θ ) = J1(pifcθ)/
√
piθ
(normalise´)
ΠT (f ) =
 2/
√
pifc si ρ < fc/2
0 si ρ > fc/2
Plan du
masque
qM(Θ /θm) =
 0 si θ < θm1 si θ > θm qˆM(f ) = δ(f )− θm J1(piθmρ)/2ρ
Plan de
Lyot
GL(Θ ) = αfcJ1(piαfcθ)/2θ ΠL(f ) =
 1 si ρ < αfc/20 si ρ > αfc/2
avec θ = ||Θ || =
√
θ2x + θ
2
y et ρ =
√
u2 + v2
5.3 Performances attendues
5.3.1 Intensite´s dans le cas d’un te´lescope circulaire
Dans cette section, nous appliquons les re´sultats de la section pre´ce´dente dans
un cas simple. Les intensite´s sont obtenues a` la fois dans le plan de Lyot, IL(f ) et
dans le plan focal de de´tection, I(Θ ). Notre but est connaˆıtre la de´pendance de ces
quantite´s en fonction de la taille du masque et de quantifier l’influence du filtre de
Lyot.
Nous avons pris le cas d’une pupille d’entre´e circulaire de fre´quence de coupure
fc, d’un masque coronographique dont le diame`tre angulaire sur le ciel est θm, et
d’un filtre de Lyot de fre´quence de coupure αfc (avec α > 0). De plus nous supposons
que les grandissements sont tous e´gaux a` 1. Les fonctions de transfert et les re´ponses
impulsionnelles de´finies dans la section pre´ce´dente ont alors les expressions qui sont
indique´es dans la table 5.1. La figure 5.3 montre les distributions d’intensite´ originale,
dans le plan focal du masque coronographique, dans le plan de Lyot et dans le plan
focal final.
La fre´quence de coupure du filtre de Lyot doit eˆtre de´finie soigneusement de telle
sorte que la surintensite´ pre´sente sur les bords de la pupille due a` la pre´sence du
110 Chapitre 5. La coronographie a` haute re´solution angulaire
Fig. 5.3 – Distributions d’intensite´ dans un coronographe dans le cas d’une bi-
naire dont la composante secondaire est situe´e sur le quatrie`me anneau brillant de
la primaire et dont le rapport de flux vaut 10. Le masque occulteur stoppe la lumie`re
jusqu’au troisie`me anneau sombre. Les figures repre´sentent les distributions d’in-
tensite´ (a) incidente, (b) pupille d’entre´e, (c) apre`s le masque coronographique, (d)
avant le filtre de Lyot, (e) apre`s le filtre de Lyot, et (f) finale. On a retire´ le premier
quart des perspectives du plan pupille pour ame´liorer la lisibilite´.
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masque focal soit supprime´e (cf figure 5.3). Nous prenons donc
α = 1− 1/(fcθm). (5.21)
Dans la suite, s’il est indique´ que les intensite´s finales sont calcule´es sans la pre´sence
du filtre de Lyot, cela signifiera que l’on a pris αÀ 1.
5.3.2 Re´ponses impulsionnelles dans le plan de Lyot et le
plan focal
Les figures 5.4, 5.5 et 5.6 repre´sentent les fonctions H(Θ′;f ) et F(Θ′;Θ ) a`
la fois avec et sans la pre´sence d’un filtre de Lyot. J’ai utilise´ une grille carre´e de
512 par 512 e´le´ments. La largeur a` mi-hauteur est e´gale a` 16 pixels (1.220/fc). Les
re´ponses impulsionnelles sont calcule´es pour deux diame`tres de masque, 32 pixels
correspondant au premier anneau sombre et 85 pixels correspondant au troisie`me
anneau sombre de la tache d’Airy du te´lecope. Les variations radiales de F(Θ′;Θ )
et H(Θ′;f ) sont calcule´es pour trois directions qui correspondent a`
1. la direction de l’axe optique,
2. le troisie`me anneau sombre,
3. le cinquie`me anneau sombre d’une tache d’Airy du te´lescope centre´e sur l’axe
optique du coronographe.
5.3.3 Taux de re´jection
Le taux de re´jection d’un coronographe est de´fini comme e´tant le rapport de
l’e´nergie totale d’un objet ponctuel sur l’axe par l’e´nergie re´siduelle en pre´sence du
coronographe. Un coronographe parfait aurait donc un taux de re´jection infini. Ce
taux de´pend a` la fois de la taille du masque et de l’efficacite´ du filtre de Lyot, mais
aussi de la se´paration entre l’e´toile centrale et la direction inte´ressante a` imager.
Les figures 5.7 et 5.8 montrent la variation du taux de re´jection en fonction de la
distance a` l’axe optique pour diverses tailles de masque et avec et sans filtre de
Lyot. La grille est une grille de 128 par 128 e´le´ments, la largeur a` mi-hauteur est de
4 pixels. Il est e´vident, d’apre`s les figures, que le gain est conside´rable entre les deux
sortes de coronographe. Cependant le gain est moindre quand la taille du masque
est de l’ordre de grandeur de la re´solution du te´lescope car le filtre de Lyot supprime
une grande partie de la pupille 1. La table 5.2 donne les re´sultats de ces simulations.
1. De plus la re´solution du coronographe diminue grandement car elle est limite´e par la taille
du filtre de Lyot.
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Fig. 5.4 – Re´ponse impulsionnelle dans le plan pupille H(Θ′;f ). L’e´chelle est la
meˆme pour les six perspectives. a), b), c) correspondent a` un masque focal de meˆme
diame`tre que celui du premier anneau sombre de la tache d’Airy, et d), e), f) a`
un masque focal de meˆme diame`tre que celui du troisie`me anneau sombre. a) et d)
correspondent a` Θ′ = 0, b) et e) a` Θ′ sur le troisie`me anneau sombre et c) et f) sur
le cinquie`me anneau sombre.
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Fig. 5.5 – Re´ponse impulsionnelle dans le plan du de´tecteur F(Θ′;f ) en pre´sence
d’un filtre de Lyot. L’e´chelle est la meˆme pour les six perspectives. a), b), c) corres-
pondent a` un masque focal de meˆme diame`tre que celui du premier anneau sombre
de la tache d’Airy, et d), e), f) a` un masque focal de meˆme diame`tre que celui du
troisie`me anneau sombre. a) et d) correspondent a` Θ′ = 0, b) et e) a` Θ′ sur le
troisie`me anneau sombre et c) et f) sur le cinquie`me anneau sombre.
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Fig. 5.6 – Re´ponse impulsionnelle dans le plan du de´tecteur F(Θ′;f ) en l’absence
du filtre de Lyot (α → ∞). L’e´chelle est la meˆme pour les six perspectives. a), b),
c) correspondent a` un masque focal de meˆme diame`tre que celui du premier anneau
sombre de la tache d’Airy, et d), e), f) a` un masque focal de meˆme diame`tre que
celui du troisie`me anneau sombre. a) et d) correspondent a` Θ′ = 0, b) et e) a` Θ′
sur le troisie`me anneau sombre et c) et f) sur le cinquie`me anneau sombre.
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Fig. 5.7 – Taux de re´jection de coronographes posse´dant un filtre de Lyot pour des
directions situe´es a` diffe´rentes distances de l’axe optique. La distance au centre est
exprime´e en unite´s de rayon de masque focal. La taille de chaque masque est inscrite
au-dessus de chaque ligne.
Tab. 5.2 – Performances attendues d’un coronographe a` haute re´solution spatiale.
Masque Taux de re´jection
Diame`tre (1) (2)
1er anneau 17 6
2e`me anneau 61 10
3e`me anneau 111 16
5e`me anneau 230 26
10e`me anneau 480 55
(1) avec filtre de Lyot ;
(2) sans filtre de Lyot
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Fig. 5.8 – Taux de re´jection de coronographes ne posse´dant pas de filtre de Lyot
pour des directions situe´es a` diffe´rentes distances de l’axe optique. La distance au
centre est exprime´e en unite´s de rayon de masque focal. La taille de chaque masque
est inscrite au-dessus de chaque ligne.
5.3.4 Influence du centrage
Les taux de re´jection indique´s plus hauts ne sont gue`re significatifs. En effet il
existe toujours une incertitude sur le centrage. C’est pourquoi j’ai calcule´ les meˆmes
taux de re´jection avec une incertitude de centrage. Supposons que σ soit l’e´cart-
type des fluctuations, alors on peut prendre une loi de probabilite´ gaussienne de
largeur σ pour le positionnement de l’e´toile brillante sur le coronographe. L’effet du
de´centrage sur le champ du de´tecteur non-couvert par le masque est ne´gligeable et
nous supposerons que l’objet ne bouge pas. Les fluctuations du taux de re´jection
proviendront uniquement du de´centrage de l’e´toile brillante.
Le tableau 5.3 regroupe les valeurs qui ont e´te´ calcule´es nume´riquement. La
proce´dure nume´rique est la meˆme que celle de´veloppe´e pre´ce´demment pour calculer
le taux de re´jection (meˆme maillage,...). Le taux de re´jection moyen est calcule´ par
une ponde´ration gaussienne des re´sultats en fonction du de´centrage.
On s’aperc¸oit que pour des fluctuations de l’ordre du dixie`me de la taille du cercle
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Tab. 5.3 – Influence du de´centrage sur les performances du coronographe.
Masque Taux de re´jection
Diame`tre σ = θm/10 σ = θm/2
(1) (2) (1) (2)
1er anneau 17 6 15 3
2e`me anneau 67 11 42 7
3e`me anneau 140 16 47 9
5e`me anneau 280 26 49 12
10e`me anneau 580 55 54 17
(1) avec filtre de Lyot ;
(2) sans filtre de Lyot
les taux de re´jection ne sont pas trop de´grade´s. Ils sont meˆme ame´liore´s quand le
filtre de Lyot est pre´sent a` cause des effets de lissage. Par contre pour des fluctuations
de l’ordre de la moitie´ du masque les taux de re´jection chutent d’un facteur allant
de 2 (sans filtre de Lyot) a` un facteur supe´rieur a` 10 (avec filtre de Lyot).
Une pre´cision de centrage de l’ordre d’un dixie`me de la taille du masque est donc
requise pour atteindre les taux de re´jection the´oriques.
5.4 COME-ON en mode coronographique
5.4.1 Description
L’expe´rience COME-ON est un prototype d’optique adaptative pour l’astrono-
mie, de´veloppe´e en France en collaboration avec l’ESO. Cet instrument est tre`s bien
de´crit dans les deux the`ses de Kern (1990) et Rigaut (1992).
Construire un coronographe sur l’expe´rience COME-ON est re´alisable car la voie
infrarouge est assez de´gage´e, et, le faisceau optique est corrige´ des perturbations
atmosphe´riques. L’image est a` son maximum de re´solution et est tre`s stable. J’ai
donc opte´ pour un syste`me optique que l’on viendrait inse´rer sur la table optique
de COME-ON, sans modifications du reste de l’expe´rience. Cette facilite´ de mise en
oeuvre, se conjugue aussi avec une facilite´ de montage et de de´montage qui permet
de ne pas immobiliser l’optique adaptative dans une configuration coronographique
pendant un laps de temps trop long.
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Sche´ma optique
On a vu pre´ce´demment qu’un coronographe de Lyot ne´cessitait un plan focal
et un plan pupille conse´cutifs et situe´s en avant le plan focal du de´tecteur. Apre`s
plusieurs calculs, il s’est ave´re´ que le meilleur montage optique consistait en :
– une premie`re lentille L1, qui forme un foyer avant le de´tecteur sur une lame
de verre comportant le masque coronographique,
– une lame de verre a` faces paralle`les supportant le masque coronographique M
et place´ au foyer,
– une seconde lentille L2, qui forme un plan pupille sur le diaphragme de Lyot,
– une lame de verre supportant le diaphragme de Lyot D,
– une troisie`me et dernie`re lentille L3, qui restitue le faisceau avec les meˆmes ca-
racte´ristiques qu’avant la lentille L1, et qui forme un plan focal sur le de´tecteur,
avec la meˆme ouverture.
Ce syste`me se monte entre le miroir On-Off, M6 place´ dans un plan pupille, et le
de´tecteur. Le miroirM7 est un miroir plan qui ne change que la direction du faisceau.
La figure 5.9 indique les positions ou` les divers e´le´ments sont inse´re´s sur la table
d’optique de COME-ON.
Re´alisation
Les lentilles L1, L2 et L3, ainsi que les lames de verre supportant le masque
occulteur M et le filtre de Lyot D, sont fabrique´es en verre fluore´ insoluble (AFG
450 insoluble). Le diaphragme D est une mince couche me´tallique sur un support
de verre qui re´duit le´ge`rement la pupille du te´lescope. Les caracte´ristiques globales
du syste`me sont rassemble´es dans la table 5.4.
Les masques occulteurs
Le montage comprend une lame de verre a` faces paralle`les pour supporter le
masque occulteur. En re´alite´ un syste`me de de´placement (un moteur pas a` pas
associe´ a` une raquette) ont e´te´ installe´s pour disposer de plusieurs masques les uns
a` coˆte´ des autres. Il existe donc diffe´rents masques pour les diffe´rentes longueurs
d’ondes (cf table 5.5). Etant donne´ la taille des anneaux sombres de la tache d’Airy
par rapport au pourcentage de la lumie`re a` l’inte´rieur, j’ai pris la position du premier
anneau sombre comme crite`re pour la taille des masques. Le faisceau optique a une
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Fig. 5.9 – COME-ON en mode coronographique.
ouverture f/20 au niveau des masques occulteurs, ce qui a donne´ la taille the´orique
de ceux-ci (table 5.6).
La came´ra est une mosa¨ıque CID (Charge Injected Device) InSb de 32 × 32
pixels de taille 70µm × 70µm. L’ouverture peut eˆtre f/40 ou f/80, par conse´quent
une pre´cision sur les masques de 5µm suffit. Par ailleurs le champ de la came´ra est,
au niveau des masques, de 560µm. Un espacement de 1mm entre chacun d’eux est
donc convenable, et donc 8 peuvent eˆtre aligne´s sur la lame de verre. Sachant que
l’optique adaptative ne corrige que tre`s partiellement dans les bandes J et K. Les
tailles finalement choisies sont :
95, 120, 175, 205, 215, 250, 370, 460 µm
Vu leur tre`s petites tailles, les masques et le filtre de Lyot sont fabrique´s par mi-
crophotolithogravure dans un laboratoire du DASGAL, le LARCA (LAboratoire de
Re´alisation de Composants pour l’Astronomie du De´partement d’Atronomie Stel-
laire et GALactique) de l’Observatoire de Paris-Meudon. La proce´dure consiste en
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Ele´ment se´paration Ø e´paisseur Nature Observations
Miroir M6 50 mm miroir On-Off
652 mm
Lentille L1 40 mm 3 mm LVF focale f1 = 1451 mm
585 mm
Support 18 mm 2 mm LVF∗ ouverture f/20
masques 42 mm
Lentille L2 18 mm 3 mm LVF focale f1 = 75 mm
75 mm
Filtre de Lyot 18 mm LVF∗ Ø ≈ 3 mm
85 mm
Lentille L3 18 mm 3 mm LVF focale f1 = 110.6 mm
190 mm
De´tecteur f/40 ou f/80
LVF : Le Verre Fluore´, AFG 450 insoluble
∗ : de´poˆt par microphotolithogravure
Tab. 5.4 – Caracte´ristiques des e´le´ments d’optique de COME-ON en mode corono-
graphique.
Tab. 5.5 – Rayons, en secondes d’arc, des 3 premiers anneaux sombres de la tache
d’Airy.
Bande J H K L M lumie`re
λ(µm) 1.25 1.78 2.23 3.87 4.75 occulte´e
1.220 λ
D
(”) 0.087 0.124 0.156 0.270 0.332 83.8%
2.233 λ
D
(”) 0.160 0.228 0.285 0.495 0.607 91.0%
3.238 λ
D
(”) 0.232 0.330 0.414 0.718 0.881 93.8%
D : diame`tre du te´lescope 3.60m
Tab. 5.6 – Diame`tres the´oriques des masques occulteurs.
Bande J H K L M
Ø(”) 0.175 0.249 0.312 0.541 0.664
Ø(µm) 61.0 86.9 109 189 232
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5 e´tapes (cf figure 5.10) :
– de´poˆt d’une couche de chrome, puis d’une couche d’or tre`s re´fle´chissante dans
l’infrarouge,
– de´poˆt d’une couche de re´sine photosensible,
– illumination de la pie`ce par des rayons ultraviolets, passant a` travers un cache
dont le motif est identique a` celui que l’on de´sire exe´cuter,
– attaque de l’or et du chrome dont la surface est a` de´couvert,
– illumination du reste de la pie`ce pour oˆter la re´sine restante.
Pour les re´glages, une lame semi-transparente est mise entre les masques et la
lentille L2, qui permet a` une source situe´e perpendiculairement au banc d’optique
d’e´clairer les masques par derrie`re et ainsi de les faire apparˆıtre brillants sur la
came´ra. Pendant les observations cette lame et cette source sont enleve´es.
5.4.2 Observations et re´sultats
Les observations se sont de´roule´es en janvier 1991 et en avril 1991 au te´lescope de
3.60 me`tres de l’ESO au Chili. Ce fut simplement des tests pre´liminaires car aucun
temps technique n’avait e´te´ attribue´ a` l’expe´rience. En dehors des re`glages, j’ai pu
re´aliser des observations sur des e´toiles ponctuelles. Peu de donne´es sont disponibles
car le temps d’inte´gration devient long quand le coronographe est bien re´gle´. La
figure 5.11 montre des images de Sirius prises sans et avec le coronographe. On peut
remarquer que le pied de l’image est identique sur les deux images.
Sirius est une binaire connue. D’apre`s des calculs de D. Benest de l’observatoire
de Nice (communication prive´e) la trajectoire du compagnon, irre´gulie`re, pourrait
eˆtre le re´sultat d’une perturbation due a` la la pre´sence d’un troisie`me compagnon, Si-
rius C. Les caracte´ristiques calcule´es de ce compagnon montrent qu’il doit eˆtre froid
et situe´ a` plus de 0.5 secondes d’arc de Sirius A. C’est donc une cible privile´gie´e
pour la coronographie a` haute-re´solution angulaire dans l’infrarouge. Malheurese-
ment le champ du de´tecteur est de 3.2 secondes d’arc au maximum. Il a donc fallu
assembler des mosa¨ıques, ce qui a pris du temps. De plus nous e´tions ge´ne´s en temps
d’inte´gration par une re´flexion parasite a` l’inte´rieur du cryostat. Meˆme Sirius B n’a
pas e´te´ mis en e´vidence. En effet Sirius B est une e´toile chaude et dans le visible a
de´ja` 10 magnitudes de diffe´rence avec Sirius A. On s’attendait a` trouver Sirius C
plus brillante en K. Cette observation nous a quand meˆme permis de tester le coro-
nographe et d’estimer des taux de re´jection expe´rimentaux. Il est a` remarquer que
122 Chapitre 5. La coronographie a` haute re´solution angulaire
Fig. 5.10 – Proce´de´ de microphotolithogravure.
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Fig. 5.11 – Images de Sirius a` 2.2µm sans et avec le coronographe. Le temps
d’inte´gration a e´te´ multiplie´ par 12 sur l’image coronographie´e pour atteindre un
meˆme niveau de flux.
Tab. 5.7 – Taux de re´jection expe´rimentaux.
temps d’inte´gration e´le´mentaire
sans coronographe avec coronagraphe gain
Sirius 16 ms 192 ms 12
e´toile de re´frence 144 ms 1200 ms 8.33
la re´solution est toujours infe´rieure a` la seconde d’arc puisque les images pre´sente´es
ont un champ de 1.5 seconde d’arc.
Les taux de re´jection trouve´s sont regroupe´s dans le tableau 5.7. Pour les calculer,
j’ai utilise´ les temps e´le´mentaires d’inte´gration. Les images ont toutes e´te´ prises a`
la limite de la saturation de la came´ra. Par conse´quent elles ont toutes a` peu pre`s
le meˆme niveau de flux. Le temps e´le´mentaire d’inte´gration est proportionnel a`
l’e´nergie lumineuse qui a e´te´ masque´e. Si le temps d’inte´gration a e´te´ multiplie´ par
x, cela signifie que l’image coronographie´e a transmis 1/x de l’e´nergie totale. Quel
est le gain? Pour atteindre un rapport signal sur bruit identique a` celui de l’image
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coronographie´e, il faut faire x2 poses e´le´mentaires sans coronographe, puisque le
signal sur bruit augmente en racine carre´e du nombre d’images. La pre´cision de
centrage ne´tant pas excellente on a donc une perte dans le taux de re´jection.
Il importe aussi que l’information reste inchange´e dans le champ qui nous inte´-
resse. D’apre`s la section 5.2, on sait que l’image finale est identique a` l’image initiale
sauf la zone sous le masque convolue´e par le filtre de Lyot. Cela signifie que la zone
qui est inchange´e se trouve au-dela` d’un cercle de´fini par son centre, l’axe optique du
coronographe, et, par son rayon, la somme du rayon du masque et de la re´solution du
coronographe. C’est ce que confirme le re´sultat expe´rimental obtenu avec une e´toile
ponctuelle (figure 5.12). Si l’e´toile n’est pas parfaitement centre´e la zone demeure
la meˆme. Ce qui est modifie´, c’est l’intensite´ du maximum de l’image, ce qui re´duit
beaucoup le taux de re´jection.
5.5 Conclusion
L’optique adaptative couple´e avec un coronographe est un instrument qui permet
d’atteindre la limite de la diffraction et des hauts niveaux de contraste. L’expe´rience
mene´e sur COME-ON a permis de montrer que l’on peut atteindre :
– un gain en taux de re´jection supe´rieur a` 10, donc en rapport signal sur bruit,
– un gain en re´solution. Dans les coronographes stellaires traditionnels la re´solu-
tion limite e´tait de 3 a` 4 secondes d’arc, alors qu’avec COME-ON on descend
en-dec¸a` de 0.5 seconde d’arc,
– l’information au-dela` de la zone masque´e plus une couronne dont la taille est
donne´e par la re´solution est conserve´e.
Le syste`me est un coronographe prototype monte´ sur un prototype d’optique
adaptative. Graˆce a` la nouvelle version de COME-ON, qui permettra d’avoir une
correction pratiquement parfaite a` partir de 1µm, d’avoir une came´ra 128 par 128 ou
une came´ra 256 par 256 dans les bandes non-thermiques, la coronographie ame´liorera
ses performances. Cette nouvelle version s’accompagne d’une modification de la voie
imagerie. Il est souhaitable a` cette occasion de mettre au point un coronographe
achromatique, base´ sur un concept catadioptrique.
Les programmes astrophysiques qui peuvent be´ne´ficier de cet apport sont ;
– le disque de β Pictoris pour lequel on pourra obtenir une distribution radiale
de brillance pre`s de l’e´toile,
5.5. Conclusion 125
Fig. 5.12 – Profil d’une e´toile ponctuelle sans et avec un coronographe. Les deux
profils ont e´te´ le´ge`rement de´cale´s pour une meilleur lisibilite´.
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– la recherche de compagnon froid (naines rouges, naines brunes, plane`tes,...),
par exemple la pre´sence de Sirius C.
– les enveloppes circumstellaires
– les disques protoplane´taires autour des e´toiles jeunes (e´toiles T Tauri,...)
– ....
5.6 Re´fe´rences bibliographiques
Beuzit, J.-L., Lacombe, F., Mariotti, J.-M., Perrier, C., Rouan, D. 1991, in KPNO-
NOAO Conference on Astrophysics with Infrared Arrays, ed R. Elston (Tucson:
Astronmical Society of the Pacific) — A Search for Substellar Objects with a
Coronographic Near IR Camera
Bonneau, D., Josse, M., Labeyrie, A. 1975, in Image Processing Techniques in As-
tronomy, eds C. de Jager & H. Nieuwenhuijzen (Dordrecht: Reidel Publishing
Company), 403 — Lock-in Image Substraction: Detectability of Circumstellar
Planets With the Large Space Telescope
Breckinridge, J.B., Kuper, T.G., Shack, R.V. 1982, in Proc. SPIE 331 on Instru-
mentation in Astronomy IV, 395 — Space Telescope low scattered light camera
– a model
Clampin, M., Golimowski, D.A., Durrance, S.T., Berkhouser, R.H. 1991, JOSA A
— High angular resolution ground-based coronagraphic imaging by wavefront tilt
compensation
Clampin, M., Robberto, M., Paresce, F., De Marchi, G., Ferrari, A. 1992, ESO Confe-
rence on Progress in Telescopes and Instrumentation, Garching — A coronograph
for the NTT
Durrance, S.T., Clampin, M. 1989, in Proc. SPIE 1114 on Active Telescope System,
97 — The John Hopkins University adaptive optics program
Evans, J.W. 1948, JOSA, 38, 1038 — A photometer for measurement of sky bright-
ness near the Sun
Fort, B., Morel, C., Spaak, G. 1978, A&A, 63, 243 — The reduction of scattered
light in an external occulting disk coranagraph
Kern, P. 1990, The`se de troisie`me cycle, Universite´ Paris VII — Optique adaptative
et grands te´lescopes
Koutchmy, S., Belmahdi, M. 1987, J. Optics (Paris), 18, 265 — Improved measure-
ments of scattered light level behind occulting systems
5.6. Re´fe´rences bibliographiques 127
Labeyrie, A. 1985, in 15th Advanced Course SAAS-FEE on High Resolution in
Astronomy, eds A.D. Benz, M.C.E. Huber & M. Mayor, 169 — High Angular
Resolution at Optical Wavelength
Lyot, B. 1930, C. R. Acad. Sci. (Paris), 191, 834 — La couronne solaire e´tudie´e en
dehors des e´clipses
Lyot, B. 1931, C. R. Acad. Sci. (Paris), 193, 1169 — Photographie de la couronne
solaire en dehors des e´clipses
Lyot, B. 1939, MNRAS, 99, 580 — A study of the solar corona and prominences
without eclipses
Malbet, F. 1992a, The ESO Messenger, 67, 46 — A coronagraph for COME-ON,
the VLT adaptive optics prototype
Malbet, F. 1992b, in ESO Conference on Progress in Telescopes and Instrumentation,
(Garching: ESO) — A coronagraph for adaptive optics
Newkirk, G. Jr, Bohlin, D. 1963, Appl. Opt., 2, 131 — Reduction of Scattered Light
in the Coronograph
Noll, R.J. 1973, JOSA, 63, 1399 — Reduction of diffraction by use of a Lyot stop
Papoulis, A. 1986, in Systems and transforms with application in Optics, (McGraw-
Hill, New York)
Rataj, M. 1984, Opt.Acta, 31, 137 — Convolution formulation of Fresnel diffraction
for cascaded optical systems
Rigaut, F., 1992, The`se de troisie`me cycle, Universite´ Paris VII — Applications de
l’optique adaptative en astronomie
Rigaut, F., Rousset, G., Kern, P., Fontanella, J.-C., Gaffard, J.-P., Merkle, F., Le´na,
P. 1991, A&A, 250, 280 — Adaptive optics on a 3.6-m telescope: results and
performance
Smith, B., Terrile, R. 1984, Science, 226, 1421 — A Circumstellar Disk Around β
Pictoris
Wang, Y., Vaughan, A.H. 1988, Appl.Opt., 27, 27 — Simplified solution of diffraction
from a Lyot system
Watson, S.M., Mills, J.P., Gaiser, S.L., Diner, D.J. 1991, Appl.Opt., 30, 3253 —
Direct imaging of nonsolar planets with infrared telescopes using apodized coro-
nagraphs
129
Chapitre 6
Z Canis Majoris
Le syste`me stellaire Z Canis Majoris est un des syste`mes les plus myste´rieux de
l’astrophysique des e´toiles jeunes. Observe´s maintes fois a` diverses longueurs d’onde
avec diffe´rentes techniques, ce syste`me stellaire est apparu chaque fois un peu plus
complexe et difficile a` interpre´ter. Longtemps classe´ comme une e´toile Ae/Be de
Herbig, il a e´te´ re´cemment interpre´te´ comme appartenant a` la classe des e´toiles de
type FU Orionis. Les observations rapporte´es dans ce chapitre mettent en e´vidence
la pre´sence d’un disque autour d’une binaire.
La section 6.1 introduit les principales carcate´ristiques de´duites des observations
pre´ce´dentes de Z CMa. J’aborderai ensuite les observations que j’ai effectue´es avec le
prototype d’optique adaptative COME-ON (§6.2) et les re´sultats de ces observations
(§6.3). Dans la section 6.4 je discuterai plusieurs interpre´tations. Ce travail a e´te´
mene´ avec l’aide de Franc¸ois Rigaut pour la mise en œuvre technique et les proble`mes
lie´s a` l’utilisation de l’optique adaptative et celles de Claude Bertout et Pierre Le´na
en ce qui concerne l’interpre´tation. Il fait l’objet d’un article qui est cite´ en annexe.
6.1 L’objet stellaire jeune : Z CMa
Z CMa est un des objets jeunes les plus e´tudie´s. Il existe des donne´es pho-
tome´triques, spectroscopiques, polarime´triques et a` haute re´solution angulaire de-
puis l’ultraviolet jusqu’au rayonnement centime´trique. Ses principales caracte´risti-
ques sont :
– sa variabilite´ photome´trique et spectroscopique, preuve de la pre´sence d’un
disque actif,
– la pre´sence d’e´jection de matie`re,
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Fig. 6.1 – Z CMa (Carte du Palomar).
– sa polarisation,
– son exce`s infrarouge,
– sa nature binaire,
– la pre´sence de raies doubles typiques d’un disque en rotation rapide,
L’identification de Z CMa, en tant qu’objet de type FU Orionis, est due a` Hart-
mann et al. (1989). Ils ont base´ leur classification sur la nature double de certaines
raies optiques et sur d’autres caracte´ristiques spectroscopiques, ainsi que sur son
association avec une ne´bulosite´ (Herbig 1960). L’augmentation de brillance de´tecte´e
dans d’autres e´toiles FU Ori n’a pas e´te´ observe´e. Z CMa est donc suppose´e eˆtre
dans l’e´tat de forte luminosite´. Sa courbe de lumie`re (Covino et al. 1984) montre
une variabilite´ irre´gulie`re, au lieu d’une diminution lente de sa magnitude visible,
prouvant que ce syste`me est encore tre`s actif.
Pour interpre´ter une luminosite´ bolome´trique de l’ordre de 3000 L¯, Hartmann
et al. (1989) ont propose´ le mode`le d’un disque d’accre´tion ayant un taux d’accre´tion
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de l’ordre de 10−3 M¯an
−1 1 gravitant autour d’une e´toile de 2 a` 3 M¯. Par ailleurs,
Hessmann et al. (1991) ont montre´ que le spectre de Z CMa pouvait varier d’un
spectre domine´ par l’absorption a` un spectre domine´ par des raies e´troites d’e´mission
me´talliques. Ceci peut eˆtre explique´ par des sursauts du taux d’accre´tion dans le
disque. Il faut eˆtre attentif au fait que les calculs du taux d’accre´tion sont effectue´s
en fonction de la distance a` laquelle se trouve Z CMa. L’estimation de la distance
est de 1150 pc (Claria 1974 ; Herbst et al. 1978). Cependant d’apre`s Reipurth et
al. (1992), il semble que la distance pourrait eˆtre de 930 pc (d’apre`s Ibragimov &
Shevchenko 1990), ce qui impliquerait une re´duction de 35% pour la luminosite´ et
une re´duction de 20% pour les estimations de distance en unite´s astronomiques.
Les preuves supple´mentaires de l’existence d’un disque sont la pre´sence d’un exce`s
infrarouge important et la polarisation line´aire relativement importante suivant un
angle de position de 155±6◦(Vrba 1975 ; Jain et al. 1990), ce qui implique un disque
incline´ le long de cette direction. Les e´tudes dans l’infrarouge lointain et dans les
longueurs d’onde millime´triques (Beckwith & Sargent 1991, Koresko et al. 1991)
montrent que Z CMa posse`de un large disque de matie`re d’une masse de l’ordre de
2.3 M¯ ayant une loi de tempe´rature qui varie en r
−0.57.
Une des caracte´ristiques essentielles de Z CMa est la pre´sence d’e´jection de
matie`re bipolaire a` grande vitesse. Ainsi Poetzel et al. (1989) ont de´couvert (figure
6.2) la pre´sence d’un jet optique et d’une quinzaine d’objets Herbig-Haro aligne´s de
part et d’autre de Z CMa sur une e´tendue de 3.6 pc dans une direction de P.A. 60◦,
soit perpendiculairement au disque suggere´ par la polarisation. De plus Finkenzeller
& Mundt (1984) ont remarque´ des profils de raies de forme P Cygni correspondant
a` des vitesses allant jusqu’a` 1000 km.s−1. La structure du jet a e´te´ e´tudie´e pre`s de
l’e´toile par Cohen & Bieging (1986) avec le VLA. Ils ont observe´ une e´longation de
1.6′′dans la direction de P.A. 71◦.
Finalement les donne´es a` haute re´solution angulaire (interfe´rome´trie des tavelu-
res : a` une dimension Leinert & Haas 1987, Koresko et al. 1989 ; deux dimensions
Christou et al. 1991, Koresko et al. 1991, Haas et al. 1992) apportent un e´le´ment qui
complique un peu plus le syste`me : la nature binaire de Z CMa, avec 0.1±0.01′′de
se´paration dans la direction de P.A. 120±4◦. L’e´toile sud-est (SE) dont la distri-
bution spectrale d’e´nergie pique dans les longueurs d’onde visibles est suspecte´e
d’eˆtre le disque d’accre´tion FU Ori (Koresko et al. 1991). Le compagnon nord-ouest
(NO) beaucoup plus faible dans le visible devient dominant dans l’infrarouge. Les
1. ce qui est e´norme compare´ aux taux d’accre´tion trouve´s dans les e´toiles T Tauri, de 10−8 a`
10−7 M¯an
−1.
132 Chapitre 6. Z Canis Majoris
Fig. 6.2 – Flot bipolaire autour de Z CMa (Poetzel et al. 1989).
deux sources ont a` peu pre`s la meˆme magnitude en K (2.2 µm). Les luminosite´s
bolome´triques estime´es par Koresko et al. (1991) sont de 700 L¯ pour la source SE
et de 2100 L¯ pour la source NO.
6.2 Les observations
Les observations ont eu lieu le 8 janvier 1991 au te´lescope de 3.60m de l’ESO
a` La Silla. Elles se sont de´roule´es avec le prototype VLT (Very Large Telescope)
d’optique adaptative COME-ON installe´ au foyer Cassegrain (Rigaut et al. 1991,
1992). L’expe´rience est abondament de´crite dans les the`ses de Kern (1991) et de Ri-
gaut (1992). Elle consiste en un banc d’optique posse`dant un miroir qui se de´forme
toutes les 10 ms pour corriger les abe´rrations du faisceau dues a` la turbulence at-
mosphe´rique. Les fronts d’onde incidents sont e´chantillonne´s dans un plan pupille par
une matrice de micro-lentilles sur une came´ra CCD (senseur de Shack-Hartmann)
et l’information est communique´e en temps re´el a` un ordinateur qui calcule les
de´formations a` appliquer sur le miroir. Le faisceau incident est donc limite´ par
la diffraction du te´lescope pour des longueurs d’onde supe´rieures a` 2 µm. L’image
forme´e a` la sortie de ce banc d’optique est enregistre´e sur une came´ra infrarouge CID
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InSb 32×32 (Lacombe et al. 1989, Gallais 1991). L’e´chantillonnage de la mosa¨ıque
est de 0.108′′par pixel sur le ciel. Les observations ont e´te´ effectue´es dans les bandes
L′ (3.87 µm) et M (4.75 µm) de l’infrarouge thermique.
Pour corriger le front d’onde, il est ne´cessaire d’utiliser une source de re´fe´rence
de magnitude infe´rieure a` mV = 12− 13. Z CMa, en de´pit de sa variabilite´, posse`de
une magnidude visible e´gale a` mV ≈ 9.4 qui permet donc de l’utiliser comme source
de re´fe´rence. Il est a` noter que le senseur de fronts d’onde de COME-ON n’est pas
limite´ par la ge´ome´trie de la source de re´fe´rence. La pre´sence de structures re´solues
ne geˆnent en rien le processus de correction. Les temps d’inte´gration e´le´mentaires
e´taient de 128 ms en L′ et de 96 ms en M, de telle sorte que le de´tecteur ne sature
pas a` cause du fond thermique. Des images du ciel de meˆme temps d’inte´gration
ont e´te´ prises entre chaque pose. Les images en L′ (resp. en M) ont e´te´ obtenues
en ajoutant 50 (resp. 100) images e´le´mentaires. L’e´toile SAO 155 542 a e´te´ utilise´e
pour quantifier la re´ponse impulsionnelle du syste`me.
Le traitement d’images s’est de´roule´ de la manie`re suivante :
– traitement standard des images de l’objet et du ciel : interpolation des pixels
morts, champ plat, de´diaphonisation et traitement du bruit corre´le´ spe´cifiques
a` la cible,
– soustraction du fond de ciel pour chaque image de la source,
– normalisation de chaque image a` la meˆme luminosite´. La cible ne permettant
pas d’obtenir de la photome´trie absolue, je me suis contente´ de faire de la
photome´trie relative.
Pour la suite du traitement, nous avons de´cide´ de travailler dans le plan de Fourier
(qui est line´airement e´quivalent au plan image) pour trois raisons :
– les fre´quences spatiales e´leve´es, correspondant a` une information a` haute re´-
solution spatiale apparaissent plus clairement,
– le rapport signal sur bruit en fonction des fre´quences spatiales est facilement
calculable,
– le processus de de´convolution est tre`s simple a` effectuer puisqu’il re´sulte d’une
simple division.
Par conse´quent le traitement de chaque paquet d’images consiste en :
1. le calcul de la transforme´e de Fourier rapide (FFT) de chaque image e´le´men-
taire,
2. l’application de l’algorithme suivant (de´rive´ de la me´thode Knox-Thompson
pour l’interfe´rome´trie des tavelures) pour retrouver l’information sur la phase
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( celle-ci e´tant module´e entre 0 et 2pi), tout en supprimant les effets de de´cen-
trage (tilt en anglais) :
(a) calcul du gradient de la phase,
(b) suppression des discontinuite´s supe´rieures a` 2pi,
(c) soustraction du gradient a` l’origine sur toute la pupille de telle sorte qu’il
soit nul a` l’origine (recentrage des images),
(d) inte´gration du gradient (il est inte´grable puisqu’il re´sulte d’un processus
de de´rivation, ce qui n’est pas force´ment le cas en speckle car on moyenne
les gradients),
3. le calcule la moyenne complexe du paquet de transforme´es de Fourier et l’esti-
mation des de´viations standards, graˆce aux modules et aux phases vraies des
transforme´es de Fourier des images,
4. le retour dans le plan image en effectuant la transforme´e de Fourier inverse.
Pour calculer des visibilite´s, essentielles dans l’approche a` haute re´solution angu-
laire, on effectue une division complexe entre les transforme´es de Fourier de l’objet
et les transforme´es de Fourier des re´ponses impulsionnelles. Les barres d’erreur sont
issues d’un simple calcul d’incertitude utilisant les de´viations standards de chaque
transforme´e de Fourier.
L’estimation de la fre´quence de coupure est donne´e par la fre´quence de coupure
a` partir de laquelle le rapport signal sur bruit est infe´rieur a` 3 dans les visibilite´s
complexes. On a ainsi un fre´quence de coupure e´gale 3.9 par seconde d’arc en L′ et
de 3.0 par seconde d’arc en M. Cela correspond a` une re´solution de 0.26′′ (290 UA)
en L′, soit 87% de la re´solution du te´lescope, et de 0.33′′ (380 UA) en M, soit 84%
de la re´solution du te´lescope.
Une e´tude syste´matique de la fonction de transfert de modulation du te´lescope
a e´te´ mene´e. Elle montre que les fluctuations sont ne´gligeables a` la fois en L′ et
en M. De plus les expe´riences re´alise´es sur COME-ON (voir notamment Rigaut
1992, Rigaut et al. 1992) ont de´montre´ que les possibles fluctuations de la re´ponse
impulsionnelle d’une nuit a` l’autre sont ne´gligeables par rapport aux fluctuations de
la visibilite´.
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Fig. 6.3 – Cartes de contour de la visibilite´ de Z CMa : (a) amplitude et (b) phase
en L′; (c) amplitude et (d) phase en M. Les contours se re´partissent entre 0.3 et 1
par saut de 0.1 pour les amplitudes, entre -55◦et 55◦par saut de 10◦pour la phase en
L′ (b) et entre -22.5◦et 22.5◦ par saut de 5◦pour la phase en M (d). La fre´quence
de coupure est de 3.9 par seconde d’arc en L′ et de 3.0 par seconde d’arc en M. Le
nord est situe´ en haut et l’est a` gauche.
6.3 Les re´sultats
6.3.1 Visibilite´s et interpre´tation sous forme d’un mode`le
simple
L’amplitude et la phase de la visibilite´ de Z CMa en L′ et M sont repre´sente´es sur
la figure 6.3. Nous avons essaye´ de traduire ces visibilite´s par un mode`le simple dans
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Fig. 6.4 – Visibilite´s complexes simule´es (amplitude et phases) pour diffe´rents
mode`les en L′. Pour la description de ces mode`les se reporter a` la premie`re range´e
qui les sche´matise et au texte pour plus de de´tails. Les parame`tres d’affichage sont
les meˆmes que ceux de la visibilite´ en L′ de la figure 6.3.
le plan image. Pour discriminer le meilleur, nous avons utilise´ un test de minimisation
du χ2 sur les visibilite´s complexes. Les mode`les utilise´s sont repre´sente´s sur la figure
6.4 pour la bande L′ et la figure 6.5 pour la bande M. La visibilite´ mode`lise´e, V (i,j)
pour le pixel de coordonne´e (i,j) en prenant pour origine le centre de l’image et une
image de n× n pixels, s’e´crit :
V (i,j) =
∑
k
Ak(i,j)e
iϕk(i,j) (6.1)
avec k repre´sentant l’index d’une source situe´e a` sk pixels du centre de l’image dans
la direction de P.A. θk et contribuant d’un facteur αk a` la lumie`re totale. Cette
source est constitue´e d’une composante non-re´solue et d’un halo gaussien incline´ de
demi-grand axe ak et demi-petit axe bk, le grand-axe de l’ellipse faisant avec le nord
un angle γk, si bien que
Ak(i,j) = αk
βke−pi2
[(
i cos γk+j sin γk
n/ak
)2
+
(
−i sin γk+j cos γk
n/bk
)2]
+ (1− βk)
 (6.2)
ϕk(i,j) = 2pi
sk
n
(i cos θk + j sin θk) (6.3)
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Fig. 6.5 – Visibilite´s complexes simule´es (amplitude et phases) pour diffe´rents
mode`les en M. Pour la description de ces mode`les se reporter a` la premie`re range´e
qui les sche´matise et au texte pour plus de de´tails. Les parame`tres d’affichage sont
les meˆmes que ceux de la visibilite´ en M de la figure 6.3.
avec βk la proportion de lumie`re situe´e dans le halo gaussien et 1−βk la proportion de
lumie`re situe´e dans la source non-re´solue. La visibilite´ totale (somme des visibilite´s
individuelles) est ensuite normalise´e et recentre´e, de telle sorte que
V (0,0) = 1 (6.4)
et
gradV (0,0) = 0. (6.5)
Dans la figure 6.3, nous pouvons remarquer une forme allonge´e a` P.A.≈ 65◦. On
remarque aussi une chute de la visibilite´ a` P.A.120◦, qui correspond a` la pre´sence de
la binaire. La diffe´rence entre un halo gaussien et une binaire en terme de visibilite´
se situe dans la remonte´e de la visibilite´ de la binaire. De plus comme le halo est
axisyme´trique il n’a pas d’influence sur les phases. Les commentaires sur les mode`les
des figures 6.4 et 6.5 que nous avons calcule´s sont :
(a) le mode`le de la binaire simple donne des caracte´ristiques diffe´rentes de celles
trouve´es en interfe´rome´trie des tavelures. De plus les phases ne s’ajustent pas
bien ;
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(b) ce mode`le marche de fac¸on grossie`re, mais il manque des e´le´ments pre`s de la
fre´quence ze´ro, correspondant a` une source e´loigne´e ;
(c) on prend la binaire donne´e par l’interfe´rome`trie des tavelures plus une troisie`me
composante. La phase s’ajuste bien, mais pas le module ;
(d) Le be´ne´fice provenant de la troisie`me composante est perdu, dans le cas de la
binaire avec un disque, mais par contre les effets a` haute fre´quence spatiale
sur le module conviennent ;
(e) c’est le meilleur mode`le, celui qui reproduit le mieux les visibilite´s observe´es.
Il est compose´ d’une binaire serre´e, d’un disque gaussien qui enrobe la bi-
naire et d’une troisie`me composante qui permet de rendre compte des effets
a` basses fre´quences spatiales. Le module et la phase correspondent tre`s bien
aux donne´es, en de´pit d’e´cart qu’il est difficile de mode´liser sans faire de la
sur-interpre´tation.
6.3.2 Ajustement du mode`le par minimisation du χ2
Une fois le meilleur mode`le choisi, nous avons estime´ les parame`tres qui ajustaient
le mieux les donne´es par un algorithme de minimisation de χ2. Le mode`le est donc
constitue´ de la binaire de´tecte´e par interfe´rome´trie des tavelures, d’un disque de
forme gaussienne et d’une troisie`me source ponctuelle. Les parame`tres de la binaires
sont fixe´s (0.1′′ de se´paration a` P.A.120◦) sauf la diffe´rence de magnitude qui n’a pas
e´te´ mesure´e en L′ et M. Pour re´duire le nombre de parame`tres a` ajuster, nous avons
de´cide´ de fixer la position du centre du disque. Plusieurs essais ont permis de montrer
que le centre du disque se situe autour de l’e´toile NO. Tous les autres parame`tres
sont laisse´s libres et le meilleur χ2 correspond aux valeurs des parame`tres donne´s
dans la table 6.1. Les parame`tres ge´ome´triques (se´paration et P.A.) de la troisie`me
composante sont de´finis par rapport a` la source ponctuelle NO. Dans la bande M,
l’e´clat de la composante SE de la binaire est si faible, que l’on a pre´fe´re´ ne pas la
prendre en compte pour le calcul. Les donne´es photome´triques absolues donne´es par
Koresko et al. pour tout le syste`me, nous permettent de calculer la photome´trie pour
chacune des sources. Les donne´es sont rassemble´es dans la table 6.2
6.3.3 Reconstruction de l’image de´convolue´e
L’e´tape suivante consiste a` reconstruire l’image. Nous avons essaye´ l’application
d’un filtre cylindrique de rayon e´gal a` la fre´quence de coupure, suivi par la trans-
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Tab. 6.1 – Valeurs des parame`tres du mode`le du syste`me stellaire Z CMa, trouve´s
par minimization du χ2.
Parame`tres Type L′ M
Binaires :
se´paration (′′) fixe´e 0.1 0.1
P.A. (◦) fixe´ 120 120
∆m NO (mag) libre 0.85 ± 0.40 0.6 ± 0.5
∆m SE (mag) libre 2.0 ± 1.4
Disque gaussien :
localisation fixe´e e´toile NO e´toile NO
P.A. (◦) libre 161 ± 8 157 ± 13
// rayon (′′) libre 0.19 ± 0.03 0.17 ± 0.06
⊥ rayon (′′) libre 0.06 ± 0.04 0.08 ± 0.04
∆m (mag) libre 1.3 ± 0.6 1.0 ± 1.7
3e`me composante :
se´paration (′′) libre 0.39 ± 0.03 0.4 ± 0.1
P.A. (◦) libre 82 ± 3 82 ± 10
∆m (mag) libre 2.8 ± 0.6 3.2 ± 1.6
Tab. 6.2 – Photome´trie infrarouge. Densite´ de flux en Jansky en L′ et M des
diffe´rentes sources.
L′ (3.87 µm) M (4.75 µm)
source Fν (Jy) ∆Fν/Fν Fν (Jy) ∆Fν/Fν
nord-ouest 24.8 0.15 38.48 0.2
sud-est 8.2 0.6
e´tendue 17.0 0.25 26.76 0.7
3e`me 4.0 0.25 3.75 0.6
forme´e de Fourier inverse. Cela permet de conserver une bonne re´solution, mais
a le de´savantage de cre´er des zones ne´gatives dans l’image. Cela correspond a` la
¡¡ solution principale ¿¿, c’est-a`-dire a` une de´convolution au premier ordre (Corn-
well & Braun 1989). L’effet d’ordre supe´rieur permet de contraindre par exemple la
positivite´ et le support de l’image.
Le re´sultat en L et M est repre´sente´ dans la partie supe´rieure de la figure 6.6.
Pour extraire la structure du disque nous avons soustrait des visibilite´s les trois
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Fig. 6.6 – Images reconstruites de Z CMa en L′ (a` gauche) et en M (a` droite). Les
cercles repre´sente´s en haut a` gauche sont les contours a` mi-hauteur des re´ponses
impulsionnelles. En bas : la ge´ome´trie du disque (voir le texte pour plus de de´tails).
Les contours s’e´tagent entre 0.1 et 1 par sauts de 0.1. Le nord est en haut et l’est
a` gauche. Les croix indiquent la position de la binaire et le trait pointille´ indique la
direction du jet a` grande e´chelle.
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composantes ponctuelles et nous avons applique´ le meˆme proce´de´ de reconstruction
d’image. Le re´sultat en L et M est repre´sente´ dans la partie infe´rieure de la figure
6.6.
La troisie`me composante est difficile a` interpre´ter. Ce point lumineux est place´
pre`s de l’anneau de diffraction et peut provenir d’une flexion de la voie imagerie de
l’instrument qui aurait renforce´ la diffraction de l’araigne´e. Ce peut eˆtre aussi une
des nodosite´s lumineuses qui parse`ment le flot bipolaire a` grande e´chelle. Comme
cette tache lumineuse concerne moins de 5% du flux total, nous avons de´cide´ de ne
pas en tenir compte dans l’interpre´tation.
6.4 Discussion — Interpre´tation
Le syste`me stellaire Z Canis Majoris apparaˆıt relativement complique´. Il est
compose´ d’une binaire et d’une source e´tendue. A partir des flux obtenus dans la
table 6.2, il est possible d’estimer une tempe´rature de couleur. La composante nord-
ouest a une tempe´rature de 700±200K, la source e´tendue posse`de une tempe´rature
de couleur calcule´e sur le flux total rec¸u qui vaut 700±500K. La composante sud-est
n’ayant pas de photome´trie pre´cise en M, on ne peut pas calculer sa tempe´rature de
couleur. De plus e´tant dans un re´gime de Rayleigh-Jeans, deux points ne suffisent
pas. On peut donc juste estimer une limite infe´rieure de 1500K.
6.4.1 La binaire
Nous avons assez peu de renseignements concernant la composante sud-est, sinon
qu’elle est chaude. Nous pensons que le diagnostique donne´ par Koresko et al. est
convaincant et donc nous gardons leur ide´e de conside´rer la composante sud-est de
Z CMa comme le disque FU Ori. L’absorption sur la ligne de vise´e est de l’ordre de
AV ≈ 1 mag.
La composante nord-ouest peut eˆtre sche´matise´e comme une photosphe`re de
forme sphe´rique. Sa luminosite´ serait alors de 1350 L¯ pour un rayon de 2500 R¯,
soit environ 10 UA, et sa tempe´rature serait e´gale a` 700K. Il semble donc e´vident
que ce ne peut pas eˆtre une e´toile, mais probablement une enveloppe de poussie`re
optiquement e´paisse, comme celle propose´e par Koresko et al. (1991).
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6.4.2 La source e´tendue
Ge´ome´trie
Cette source n’a e´te´ de´tecte´e ni par Koresko et al. (1991), ni par Christou et
al. (1991) et Haas et al. (1992) en interfe´rome´trie des tavelures bidimensionelle. La
sensibilite´ de l’optique adaptative semble meilleure que celle de l’interfe´rome´trie des
tavelures (cf. Rigaut 1992), et pourrait expliquer cette situation.
La ge´ome´trie de la structure e´tendue n’est suˆrement pas aussi simple qu’une
fonction gaussienne. D’ailleurs c’est tout a` fait visible sur les deux images du bas de la
figure 6.6. La forme n’est pas celle d’une ellipse avec une de´croissance gaussienne. La
forme est beaucoup plus rectangulaire. Cependant il faut eˆtre prudent car les sources
ponctuelles que l’on a soustrait ont e´te´ calcule´es avec cette hypothe`se. Ce mode`le
est satisfaisant a` l’ordre ze´ro et apporte des informations utiles. A la distance de Z
CMa (on supposera 1150 pc pour pouvoir comparer avec les pre´ce´dents articles),
la largeur a` mi-hauteur de la source e´tendue en L′ est de 440±70 UA le long
du grand axe de l’ellipse et de 140±90 UA le long du petit axe. En M ces valeurs
sont respectivement 390±140 UA et 190±90 UA. Ces valeurs semblent en dec¸a` de la
limite de la diffraction (290 UA en L′ et 380 UA en M). Il faut garder a` l’esprit que
ces valeurs re´sultent d’un processus de de´convolution et donc la re´solution double
de fac¸on normale. En effet si fc = λ/D est la fre´quence de coupure du te´lescope,
en de´convoluant on obtient une fonction de modulation de transfert (FMT) qui
est une fonction cylindre de rayon fc. Or la FMT de type cylindrique est celle qui
correspond a` l’amplitude du rayonnement e´lectromagne´tique et non a` l’intensite´.
Et la FMT de l’amplitude a une fre´quence de coupure 2 fois moindre que celle de
l’intensite´, car la FMT de l’intensite´ est le re´sultat de l’autocorre´lation de la FMT de
l’amplitude. On peut aussi comprendre ce phe´nome`ne en notant que l’anneau sombre
dans l’image de de´part correspond a` une valeur nulle de l’intensite´, alors que dans
l’image reconstruite par de´convolution brute, cet anneau sombre correspond a` des
valeurs ne´gatives. Par conse´quent la largeur a` mi-hauteur est re´duite. En utilisant
une de´convolution brute on re´alise le premier ordre de toute autre de´convolution (la
partie principale, Cornwell & Braun (1989)). On s’aperc¸oit donc que la largeur de
la source e´tendue est limite´e par la re´solution et est donc non-re´solue.
Si l’on suppose que cette structure trouve son origine dans la pre´sence d’un
disque, on obtient une valeur infe´rieure pour l’inclinaison de ce disque sur le plan
du ciel, c’est-a`-dire θ ≈60◦, ce qui est tout a` fait cohe´rent avec la large extension du
flot bipolaire trouve´ par Poetzel et al. (1989). Il est aussi tout a` fait remarquable de
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constater que le grand axe du disque est perpendiculaire avec ce jet et paralle`le a` la
polarisation line´aire trouve´e par Jain et al. (1990). Ceci confirme donc l’hypothe`se
que cette structure e´tendue puisse eˆtre un disque circumstellaire. En effet il est
maintenant reconnu qu’un lien puissant existe entre l’e´jection de matie`re dans les
flots bipolaires et l’accre´tion dans les disques circumstellaires (cf. chapitre 4).
Interpre´tation en terme d’e´mission thermique
Ce disque peut-il eˆtre interpre´te´ en terme d’e´mission thermique? La re´ponse est
ne´gative et cette section la justifie.
Prenons le cas d’un disque fin. La de´croissance de la tempe´rature peut eˆtre
mode´lise´e par une loi de puissance
T = T0
(
r
r0
)−q
. (6.6)
Dans le cas d’un disque d’accre´tion ou d’un disque passif chauffe´ par l’e´toile, q vaut
3/4. La tempe´rature dans l’environnement circumstellaire des e´toiles jeunes de faible
masse n’exce`de gue`re 3000K et donc en L′ et M nous sommes dans l’approximation
de Wien du corps noir. Il en re´sulte une distribution de brillance en e−(r/r0)
q qui
est de´croˆıt tre`s vite. Le rayonnement thermique que l’on perc¸oit en L′ et M provient
d’une re´gion situe´e a` l’inte´rieur d’une zone de moins de 10 UA de rayon, comme le
montrent les figures 4.1 et 4.2 du chapitre 4. Cette re´gion d’e´mission n’est donc pas
re´solue en L′ et M avec la re´solution du te´lescope.
Supposons maintenant que le disque ne se trouve pas dans le plan e´quatorial de
l’e´toile. L’e´mission que l’on de´tecte provient d’une structure applatie. Cette struc-
ture pourrait tre`s bien eˆtre la partie exte´rieure du disque FU Ori qui entoure la
composante sud-est. Dans cette hypothe`se, la composante nord-ouest n’a aucune
raison (sinon dynamique) d’eˆtre dans le plan du disque FU Ori. Cependant avec son
rayonnement elle peut chauffer le disque et la source e´tendue peut repre´senter la
zone chauffe´e par la composante nord-ouest situe´e au-dessus du disque. Supposons
que cette e´toile soit situe´e a` un distance z du disque. Alors si l’on appelle r la dis-
tance entre un point du disque et la projection orthogonale de l’e´toile sur le disque
(que l’on prend pour origine), on obtient une distribution du flux en fonction de la
distance e´gale a`
F =
L∗/4piz
2(
1 +
(
r
z
)2)3/2 (6.7)
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qui est constante pour r ≤ z et de´croit en r−3 pour r À z comme pour le cas
pre´ce´demment cite´. On peut calculer de meˆme, la distribution radiale de la tem-
pe´rature. Sachant que la tempe´rature moyenne est environ de 700K au centre, on
obtient une premie`re contrainte qui est
L∗
1 L¯
= 8.75
(
z
1 UA
)2
. (6.8)
La deuxie`me contrainte est la forme du flux. Si a` r = r1 du centre, le flux diminue
d’un facteur α, on obtient une deuxie`me contrainte(
1 +
(
r
z
)2)3/8
= 1 + 2.8 10−2 lnα
(
λ
1 µm
)(
L∗
1 L¯
)1/4 (
z
1 UA
)−1/2
(6.9)
En combinant les deux contraintes, a` savoir le flux et la forme du flux, on obtient le
syste`me
z
1 UA
=
r
1 UA
[1 + 4.8 10−2 lnα( λ
1 µm
)
]8/3
− 1
−1/2 (6.10)
L∗
1 L¯
= 8.75
(
z
1 UA
)2
(6.11)
Pour r = 200 UA et α = 1/0.5 on obtient
z ≈ 320 UA et L∗ ≈ 106 L¯ (6.12)
Cela montre que cette hypothe`se est a` rejeter (trop grande luminosite´). On pourrait
supposer que la source nord-ouest et la source e´tendue ne sont que le ¡¡ reflet ¿¿ d’une
e´toile situe´e derrie`re le disque et que l’on ne voit pas. On aurait donc r = 200 UA
pour α = 1/0.22 ce qui donne
z ≈ 200 UA et L∗ ≈ 3.5 105 L¯ (6.13)
Meˆme si cette e´toile e´tait masque´e par un disque optiquement e´pais, il faudrait
que cette e´toile e´mettent sa luminosite´ dans un certain domaine de longueur d’onde.
Ce ne pourrait eˆtre que dans l’infrarouge. Or Z CMa n’est pas connue pour eˆtre une
e´toile exceptionnellement brillante dans les bandes IRAS. Une pareille luminosite´
poserait le proble`me de la formation d’un tel syste`me comprenant une e´toile mas-
sive, une e´toile de faible masse et un disque. De plus l’e´toile massive de´truirait son
environnement proche par son rayonnement ionisant.
Nous voyons bien que l’interpre´tation en terme d’e´mission thermique en L′ et
en M doit eˆtre abandonne´e, car
– soit elle ne produit pas des re´gions d’e´mission thermique assez e´tendues
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– soit, si ces re´gions existent, elles ne peuvent eˆtre cre´es que par une e´toile
beaucoup trop lumineuse.
Interpre´tation en terme de diffusion
La diffusion constitue une alternative au rayonnement thermique. Le rayonne-
ment de l’e´toile est diffuse´ par de la matie`re compose´e de gaz et de poussie`re. Ce
milieu doit eˆtre pratiquement optiquement mince.
En de´pit du caracte`re grossier du calcul, nous avons trouve´ une tempe´rature de
couleur moyenne e´gale a` 700K. En appliquant le meˆme traitement que Grasdalen et
al. (1984) et Monin et al. (1989) pour le cas de HL Tauri, nous pouvons calculer tout
d’abord une masse limite infe´rieure de 4 10−3 M¯ pour les poussie`res en utilisant
une opacite´ de 7 cm2g−1 re´sultant d’un me´lange standard de grains de graphite
et de silicate (Adams et al. 1987) et une absorption de la lumie`res stellaire de
τL′ ≈ 1.1. Ceci est cohe´rent avec la masse de 2.3 M¯ de´duite des observations IRAS
et millime´triques (Koresko et al. 1991), en prenant un rapport de masse de 100 entre
le gaz et les grains.
Ce calcul pose un proble`me car le milieu n’est pas totalement optiquement mince
(τL′ ≈ 1.1). On peut conside´rer cependant une e´toile situe´e au coeur ou au-dessus
d’un disque ge´ome´trique assez mince et dont une partie du rayonnement diffuse dans
les parties supe´rieures de l’atmosphe`re du disque qui sont optiquement minces (Mal-
bet, Monin, & Bouvier 1992). Le flux rec¸u par le disque, inte´gre´ sur les fre´quences,
est le meˆme que celui calcule´ dans le cas d’une re´e´mission thermique. Cependant
le spectre du rayonnement (inte´gre´ sur la surface du disque) est identique a` celui
de l’e´toile. Comme la tempe´rature de couleur du rayonnement provenant du disque
de´duite des observations est semblable a` celle de la composante nord-ouest, ce mode`le
a des chances d’eˆtre valide. Si fA(r) est la loi de distribution du flux stellaire sur
le disque alors on a le rapport entre le flux venant du disque et le flux venant de
l’e´toile qui vaut
fdν
f ∗ν
= $2 cos θfA
(
Rmax
Rmin
)
(6.14)
avec$ l’albedo du milieu diffusant (le rapport entre la lumie`re diffuse´e par la lumie`re
rec¸ue) et θ l’angle d’inclinaison du disque par rapport au plan du ciel. Rmax et Rmin
sont respectivement le rayon exte´rieur et le rayon inte´rieur du disque. On a pour un
disque e´claire´ par une e´toile situe´e en son sein (cf. chapitre 4) :
fA(r) =
1
4
1− 2
pi
(2− ( r
R∗
)2
)arcsin
(
R∗
r
)
+
√(
r
R∗
)2
− 1
 . (6.15)
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et pour un disque ayant une e´toile situe´e a` une distance z au-dessus de lui
fA(r) = 1− 1√
1 +
(
r
z
)2 (6.16)
Le proble`me principal du mode`le de l’e´toile situe´e dans le plan du disque est que
la moitie´ du flux est e´mis dans une zone de rayon 1.1R∗. Si on conside`re qu’une partie
du flux de la composante nord-ouest provient en fait du flux de la partie interne du
disque alors le rapport entre le flux diffuse´ et le flux stellaire est beaucoup trop grand
pour eˆtre cre´dible (≈ 15 !).
On doit donc conside´rer le mode`le d’une e´toile situe´e au-dessus du disque. Pour
aboutir a` une distribution radiale ade´quate l’e´toile doit eˆtre situe´e a` environ 20 UA
du disque, soit en projection sur le ciel a` 173 UA, plus loin que la distance de la
binaire. Pour re´soudre ce proble`me, on peut avancer le fait que la forme exponentielle
ajuste´e dans le calcul de minimisation du χ2, n’est pas exacte et surestime la largeur
a` mi-hauteur pour tenir compte de la de´croissance en r−3 de la lumie`re diffuse´e. Cela
remet en cause tout le processus de de´composition de la lumie`re. On peut aussi dire
que le disque n’est pas plat (il est e´vase´) et donc capte plus de lumie`re loin de l’e´toile
et nous pousse a` surestimer la distance entre l’e´toile et le disque.
On peut retenir le fait que l’e´toile se situe a` quelques 50 UA du centre de l’illu-
mination du disque et est donc confondu avec la composante nord-ouest (cf. figure
6.7). Etant donne´ l’extension de la lumie`re diffuse´e par rapport a` z ≈ 50 UA, on
peut conside´rer que le disque re´fle´chissant est infini. Par conse´quent fA(Rmax) = 1,
alors
fdν
f ∗ν
≈ 0.65 = $2 cos θ (6.17)
Pour θ ≈60◦on obtient un albedo de l’ordre de 0.65. Ceci est une valeur forte, mais
comparable a` celle trouve´e par Leinert & Haas (1987). Ils avaient estime´ que la
lumie`re provenait d’un processus de diffusion et trouve´ un albedo de 0.5 minimum.
Conclusion
Cette structure e´tendue peut donc eˆtre interpre´te´e comme e´tant la diffusion de
la lumie`re stellaire sur le disque FU Ori. Cela implique un albedo de l’ordre de 0.65
semblable a` celui trouve´ par Leinert & Haas (supe´rieur a` 0.5 en L, 1987). Cela signifie
que la distribution de la taille des grains de poussie`res est de´cale´es vers des tailles
supe´rieures a` 1 µm, pour donner des albedos dans l’infrarouge supe´rieur a` ceux
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donne´s classiquement pour la poussie`re interstellaire (Mathis, Rumpl, Nordsieck
1977).
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6.5 Conclusion
Les observations a` haute-re´solution angulaire de Z Canis Majoris nous ont donc
permis de distinguer 3 sources de rayonnement :
– une source non-re´solue qui e´met plutoˆt dans les longueurs d’onde visibles, qui
peut eˆtre interpre´te´e comme une e´toile de type FU Ori (Koresko et al. 1991),
c’est-a`-dire comme un disque massif ayant un taux d’accre´tion de l’ordre de
10−3 M¯an
−1 autour d’une e´toile T Tauri ;
– une source infrarouge non-re´solue dont la tempe´rature de couleur est 700K.
Sa luminosite´ est d’environ 1300 L¯ et qui peut eˆtre interpre´te´e comme une
enveloppe de poussie`re optiquement e´paisse d’un rayon d’une dizaine d’unite´s
astronomiques. La source de chauffage situe´e a` l’inte´rieur n’est pas identi-
fiable ; ce peut eˆtre une enveloppe en effondrement gravitationnel ou un disque
d’accre´tion autour d’une e´toile jeune ;
– une source e´tendue d’environ 400 UA de long et non re´solue en largeur, per-
pendiculaire au flot bipolaire de Z CMa et paralle`le a` l’angle de polarisation.
Les observations ne permettent pas de situer pre´cise´ment le centre de cette
e´mission, mais il semble qu’il est proche de la source infrarouge. La lumie`re
e´mise trouve son origine dans la diffusion du rayonnement de la source in-
frarouge dans une enveloppe optiquement mince dont l’albedo global est de
l’ordre de 0.65. Cette enveloppe est probablement la partie supe´rieure de l’at-
mosphe`re du disque FU Ori qui entoure la composante visible.
6.6 Re´fe´rences bibliographiques
Adams, F.C., Lada, C.J., Shu, F.H. 1987, ApJ, 308, 788 — Spectral Evolution of
Young Stellar Objects
Beckwith, S.V.W., Sargent, A.I. 1991, ApJ, 381, 250 — Particle emissivity in cir-
cumstellar disks
Cabrit, S., Edwards, S., Strom, S.E., Strom, K.M. 1990, ApJ, 354, 687 — Forbidden-
line emission and infrared excesses in T Tauri stars: evidence for accretion-driven
mass loss?
Christou, J.C., Zinnecker, H., Ridgway, S.T., Haas, M. 1991, in ESO Conference
on High-angular resolution imaging by interferometry II, eds J. Beckers & F.
Merkle, (Garching: ESO) — Z CMa resolved –a 0.10′′ binary
6.6. Re´fe´rences bibliographiques 149
Claria, J. 1974, A&A, 37, 229 — A study of the stellar association Canis Major OB
1
Cohen, M., Bieging, J.H. 1986, AJ, 92, 1396 — Radio variability and structure of T
Tauri stars
Cornwell, T.J., Braun, R. 1989, in Synthesis Imaging in Radio Astronomy, eds R.A.
Perley, F.R. Schwab & A.H. Bridle (San Francisco: Astronomical Society of the
Pacific), 167 — Deconvolution
Covino, E., Terranegra, L., Vittone, A.A., Russo, G. 1984, AJ, 89, 1868 — Spectro-
scopic and photometric observations of the Herbig Be star Z Canis Majoris
Finkenzeller, U., Mundt, R 1984, A&AS, 55, 109 — The Herbig Ae/Be stars asso-
ciated with nebulosity
Gallais, P. 1991, The`se de troisie`me cycle, Universite´ Paris VII — L’activite´ dans
les re´gions centrales de galaxies: l’apport de l’imagerie infrarouge entre 1 et 5
microns
Grasdalen, G. L., Strom, S. E., Strom, K. M., Capps, R. W., Thompson, D., Castelaz,
M. 1984, ApJ, 283, L57 — High Spatial Resolution IR Observations of Young
Stellar Objects: A Possible Disk Surrounding HL Tauri
Haas, M., Christou, J.C., Zinnecker, H., Ridgway, S.T., Leinert, Ch. 1992, A&A,
submitted — Sub-diffraction-limited infrared speckle observations of Z CMa – a
0.1′′ variable binary star
Hartmann, L., Kenyon, S.J., Hewett, R., Edwards, S., Strom, K.M., Strom, S.E.,
Stauffer, J.R. 1989, ApJ, 338, 1001 — Pre-main-sequence disk accretion in Z
Canis Majoris
Herbig, G. 1960, ApJS, 4, 337 — The spectra of Be and Ae-type stars associated
with nebulosity
Herbst, W., Racine, R., Warner, R.W. 1978, ApJ, 87, 98 — Optical and infrared
properties of the newly formed stars in CMa R1
Hessmann, F.V., Eislo¨ffel, J., Mundt, R., Hartmann, L.W., Herbst, W., Krautter,
J. 1991, ApJ, 370, 384 — The high state of the FU Orionis variable Z Canis
Majoris
Ibragimov, M.A., Shevchenko, V.S. 1990, in Conference on classical Be stars and
Ae/Be Herbig stars, ed A.Kh. Mamatkazina (Alma Ata)
Kern, P. 1990, The`se de troisie`me cycle, Universite´ Paris VII — Optique adaptative
et grands te´lescopes
150 Chapitre 6. Z Canis Majoris
Koresko, C.D., Beckwith, S., Ghez, A.M., Matthews, K., Neugebauer, G. 1991, AJ,
102, 2073 — An infrared companion to Z Canis Majoris
Koresko, C.D., Beckwith, S., Sargent, A.I. 1989, AJ, 98, 1394 — Diffraction-limited
infrared observations of the young star Z CMa
Jain, S.K., Bhatt, H.C., Sagar, R. 1990, A&AS, 83, 237 — Measurements of linear
polarization of some Herbig Ae/Be stars
Lacombe, F., Tiphe`ne, D., Rouan, D., Le´na, P., Combes, M. 1989 A&A, 215, 211
— Imagery with infrared arrays. I. Ground-based system and astronomical per-
formances
Leinert, C., Haas, M. 1987, A&A, 182, L47 Z CMa resolved at near-infrared wave-
lengths: one more piece to the puzzle
Malbet, F., Bouvier, J., Monin, J.-L. 1992, in ESA Colloquium Targets for Space-
Based Interferometry, ed S. Volonte´, 13-16 October 1992 — Imaging circumstel-
lar disks around young stars by multi-aperture interferometry
Mathis, J.S., Rumpl, W., Nordsieck, K.H. 1977, ApJ, 217, 425 — The size distribu-
tions of interstellar grains
Monin, J.L., Pudritz, R.E., Rouan D., Lacombe F 1989, A&A, 215, L1 — Infrared
Images of HL Tau: Scattering from an Inclined, Flaring Disk
Poetzel, R., Mundt, R., Ray, T.P. 1989, A&A, 224, L23 — Z CMa: a large-scale
high velocity bipolar outflow traced by Herbig-Haro objects and a jet
Reipurth, B., Chini, R., Kru¨gel, E., Kreysa, E., Sievers, A. 1992, A&A, ESO preprint
— Cold dust around Herbig-Haro energy sources: A 1300 µmsurvey
Rigaut, F., The`se de troisie`me cycle, Universite´ Paris VII — Applications de l’optique
adaptative en astronomie
Rigaut, F., Rousset, G., Kern, P., Fontanella, J.C., Gaffard, J.P., Merkle, F., Le´na,
P. 1991, A&A, 250, 280 — Adaptive optics on a 3.6-m telescope: results and
performances
Rigaut, F., Cuby, J-G., Caes, M., Monin, J-L., Vittot, M., Richard, J-C., Rousset,
G., Le´na, P. 1992, A&A, 259, L57 — Visible and infrared wavefront sensing for
astronomical adaptive optics
Vrba, F. 1975, ApJ, 195, 101 — Polarization characteristics of Herbig Ae and Be
stars
151
Chapitre 7
Conclusion
Ce travail de the`se peut paraˆıtre assez he´te´roclite. Il a pourtant comme unique
objectif l’e´tude de l’environnement des objets stellaires jeunes. C’est ce que j’ai
voulu atteindre en re´digeant ce me´moire. Bien entendu ce ne sont que quelques
pierres apporte´es a` la construction de l’e´difice que constitue le domaine de recherche
de la formation des e´toiles.
7.1 Structure verticale des disques
Les mode`les de structure verticale des disques circumstellaires nous permettent
de passer des simulations a` une dimension vers celles a` deux dimensions. Cela nous
apporte des informations sur les conditions physiques re´gnant autour des e´toiles
jeunes. Mon approche a e´te´ de re´soudre la structure verticale de manie`re auto-
cohe´rente, ce qui permet de ne pas introduire de nouveaux parame`tres, et ana-
lytique ce qui permet de lier e´troitement les causes physiques aux conse´quences
observationnelles. Deux types de dissipation d’e´nergie sont conside´re´s : le chauffage
par frottement visqueux des particules d’un disque d’accre´tion et le chauffage d’un
disque passif par l’e´toile centrale. Le premier phe´nome`ne conduit a` une structure
verticale dont l’expression se rapproche beaucoup de celle d’une atmosphe`re stel-
laire sauf pour les disques optiquement fins. Le second me`ne a` la cre´ation d’une
chromosphe`re du disque ou` peuvent se former des raies soit en absorption soit en
e´mission. Il est inte´ressant de remarquer que les deux processus conduisent a` for-
mer une zone optiquement e´paisse (d’ou` est e´mis le rayonnement continu) qui a une
forme e´vase´e dans les parties internes du disque, mais dont l’e´paisseur de´croˆıt vers
l’exte´rieur. Ceci montre que l’hypothe`se d’un disque continuˆment e´vase´ n’est pas
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acceptable loin de l’e´toile.
7.2 Environnement circumstellaire
Par ailleurs, la distribution verticale de la tempe´rature et de la densite´ nous
permettent de simuler des images de disques autour des e´toiles jeunes. Ceci est
important pour interpre´ter les observations actuelles, dont la re´solution est souvent
infe´rieure a` 0.1 seconde d’arc, graˆce au rayonnement stellaire diffusant dans les
parties optiquement minces des disques. Mais cela permet aussi de pre´dire les images
que l’on pourra bientoˆt obtenir avec l’interfe´rome´trie longue-base multi-te´lescopes
(re´solutions supe´rieures a` 0.1 seconde d’arc). Ces simulations permettent de montrer
que le gain en re´solution ne suffit pas, mais qu’il faut aussi progresser en terme de
contraste entre l’e´toile et son environnement.
7.3 Observations a` forte dynamique et a` haute-
re´solution angulaire
La coronographie a` haute-re´solution angulaire est un des moyens de repousser les
limites de ce qui est observable dans le cadre des grands te´lescopes (avec l’optique
adaptative). J’ai montre´ que dans le cas d’une re´solution importante le gain en
contraste n’e´tait pas aussi important que dans celui ou` les observations sont limite´es
par la turbulence atmosphe´rique. Cependant si l’on est preˆt a` perdre un peu en
re´solution angulaire, le filtrage de Lyot permet d’atteindre des taux de re´jection
supe´rieur a` 500 pour des re´solutions meilleures qu’en coronographie traditionnelle.
Z Canis Majoris est l’une des premie`res sources pour lesquelles une structure en
forme de disque a e´te´ de´tecte´e autour d’une binaire. L’e´mission peut eˆtre interpre´te´e
comme e´tant de la lumie`re provenant de la composante infrarouge diffusant dans les
parties optiquement minces exte´rieures du disque entourant la composante visible.
Ceci montre a` quel point les de´tails des syste`mes stellaires pre´-se´quence principale
peuvent eˆtre difficiles a` comprendre a` partir d’observations a` haute re´solution spa-
tiale.
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7.4 Perspectives
Plus nous affinons nos observations tant en re´solution qu’en dynamique, plus
le sce´nario de formation des e´toiles nous apparaˆıt complique´. C’est pourquoi les
perspectives d’un travail tel que celui-ci s’e´largissent a` mesure que l’on progresse.
Il faut a` la fois pousser plus en avant les observations et de´velopper les outils de
compre´hension. C’est dans cette ligne´e que se situe ma de´marche. Participer a` l’ef-
fort international de compre´hension des phe´nome`nes astrophysiques dans le domaine
des e´toiles jeunes et aussi tenter de repousser toujours plus loin les limites de l’ob-
servation.
Il y a ainsi beaucoup a` faire dans la mode´lisation de l’environnement circumstel-
laire des e´toiles jeunes. Les perspectives du mode`le de structure verticale que j’ai
de´veloppe´ se situent plus particulie`rement dans la compre´hension des liens existant
entre l’e´toile et son environnement. On pourra rendre compte des effets de chauffage
de l’un par l’autre et vice-versa. Il est possible aussi de fournir la distribution verti-
cale de la tempe´rature et de la densite´ a` des programmes plus ge´ne´raux permettant
de calculer le flux e´mergeant, la morphologie du syste`me stellaire conside´re´, mais
aussi le spectre et la carte de polarisation.
Quant aux observations, l’ave`nement de techniques telles que l’optique adapta-
tive et l’interfe´rome´trie optique a` plusieurs te´lescopes nous ouvrent beaucoup d’hori-
zons. Il est important d’observer en infrarouge afin de re´soudre les re´gions d’e´mission
thermique (zone optiquement e´paisse du disque), mais aussi en visible pour imager
l’e´mission stellaire diffuse´e dans son environnement proche. Bientoˆt nous pourrons
disposer de spectrographes a` haute re´solution spatiale qui nous permettront de car-
tographier le champ de vitesse des particules constituant le disque. Nous pourrons
enfin comprendre le lien qui existe entre le phe´nome`ne d’accre´tion dans le disque et
celui d’e´jection dans les jets, vents stellaires et flots mole´culaires.
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